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In this thesis, we present our contributions to the CoRoT mission and to
the search for exoplanets with the photometric transit method.
We developped a spectroscopic analysis method, APASS, which allows to
obtain a precise determination of atmospheric physical parameters and abun-
dances for stars with an unnegligeable rotational speed. We present APASS
and the high-precision results we obtained for main target stars of the as-
teroseismological part of the CoRoT mission. Our results are in agreement
with those obtained by other authors using different analysis methods, while
beeing more precise. Furthermore, they show that the use of a spectroscopic
analysis method based on equivalent widths measurements by gaussian or
Voigt profiles fitting should be avoided for stars whose rotational velocity is
significantly higher then the Sun’s, and that a method using synthetic spectra
fitting for which the convolution is a free parameter should be prefered.
Next, we investigate the potential of extrasolar planet transit surveys. We
show that CoRoT has a very high potential for the detection of close-in giant
planets, better than the one of the KEPLER mission. This latter reveals to
be better for the detection of terrestrial planets. Nevertheless, CoRoT could
detect a few giant telluric planets of short orbital period, provided that this
kind of object is frequent in our galaxy. For ground-based surveys, our results
based on the use of large telescopes and wide-field cameras seem to indicate
that an important potential is also available from the ground. These results
are nevertheless less reliable, mainly because of the lack of knowledge about
the influence of systematic effects, and additional investigations using actual
data will be necessary.
We present then the deconvolution method MCS and the way we adap-
ted it to planetary transit photometry. We present the results we obtained
after analysis of actual data for OGLE-TR-123 (V LT/FORS2 data) and
OGLE-TR-132 (V LT/FORS2 and NTT/SUSI2 data). These results are
very encouraging and demonstrate the high potential of MCS for this kind
of high-precision analysis. Finally, we present the future improvements we




Dans cette the`se, nous pre´sentons nos contributions a` la mission CoRoT
et a` la recherche d’exoplane`tes par la me´thode des transits photome´triques.
Nous avons de´veloppe´ une me´thode d’analyse spectroscopique, APASS,
qui permet d’obtenir une de´termination pre´cise des parame`tres physiques et
abondances atmosphe´riques d’e´toiles dote´es d’une rotation non-ne´gligeable.
Nous pre´sentons APASS et les re´sultats de haute pre´cision que nous avons
obtenus pour les e´toiles cibles primaires de la partie aste´rosismologique de la
mission CoRoT . Nos re´sultats sont en accord avec ceux obtenus par d’autres
auteurs utilisant des me´thodes d’analyse diffe´rentes, tout en se montrant plus
pre´cis. De plus, ils montrent que l’usage d’une me´thode d’analyse spectrosco-
pique base´e sur la mesure de largeurs e´quivalentes par ajustement de profils
gaussiens ou de Voigt doit eˆtre e´vite´e dans le cas d’une e´toile dont la vitesse
de rotation est significativement diffe´rente de celle du Soleil, au profit d’une
me´thode base´e sur l’ajustement de spectres synthe´tiques a` convolution non
fixe´e comme APASS.
Nous nous consacrons ensuite a` l’analyse du potentiel de projets de re-
cherche d’exoplane`tes par la me´thode des transits. Nous montrons que CoRoT
posse`de un potentiel tre`s e´leve´ pour la de´tection de plane`tes gazeuses en or-
bite rapproche´e, meilleur que celui de la mission KEPLER. Cette dernie`re
se montre supe´rieure en ce qui concerne la de´tection de plane`tes de type ter-
restre. Ne´anmoins, CoRoT pourrait de´tecter quelques plane`tes telluriques
ge´antes de courte pe´riode orbitale, a` condition que ce type d’objet soit
fre´quent dans notre galaxie. Quant aux projets depuis le sol, nos re´sultats
base´s sur l’utilisation de grands te´le´scopes associe´s a` des came´ras a` grand
champ semblent indiquer qu’un potentiel important re´side aussi a` ce niveau.
Ces re´sultats sont ne´anmoins entache´s d’une plus grande incertitude, due
notamment a` l’influence peu connue des effets syste´matiques, et des analyses
ulte´rieures se basant sur des donne´es re´elles seront ne´cessaires.
Nous pre´sentons ensuite la me´thode de de´convolution MCS et la manie`re
dont nous l’avons adapte´e a` la photome´trie de transits plane´taires. Nous
pre´sentons les re´sultats obtenus a` partir de donne´es re´elles pour OGLE-
TR-123 (donne´es V LT/FORS2) et OGLE-TR-132 (donne´es V LT/FORS2
et NTT/SUSI2). Ces re´sultats sont tre`s encourageants et de´montre le po-
tentiel important de MCS pour ce type d’analyse de haute pre´cision. Nous
pre´sentons ensuite les ame´liorations ulte´rieures que nous comptons imple´men-
ter afin d’augmenter encore le niveau de pre´cision atteignable par la me´thode
ainsi que sa vitesse de traitement.
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CoRoT (Convection, Rotation and planetary T ransits) est une mission
spatiale de photome´trie de haute pre´cision, centre´e autour de deux objectifs
[1.1][1.2][1.3][1.4] :
 la de´tection et la mesure de pulsations stellaires (aste´rosismologie)
 la recherche de plane`tes autour d’autres e´toiles que le Soleil
CoRoT est une mission spatiale mise sur pied par le CNES, le Centre
National d’Etudes Spatiales, qui en est maˆıtre d’oeuvre. Ce projet initiale-
ment purement franc¸ais est devenu international graˆce a` la coope´ration de
l’Allemagne, l’Autriche, la Belgique, l’Espagne, le Bre´sil et de l’ESA. Le
lancement sera effectue´ en cette anne´e 2006.
La photome´trie applique´e a` l’e´tude des oscillations stellaires et a` la re-
cherche d’exoplane`tes ne´cessite de longs temps d’observation. CoRoT obser-
vera 5 champs durant une pe´riode de 150 jours, pour une dure´e totale de la
mission de 2 ans et demi.
1.1 L’aste´rosismologie avec CoRoT
La physique de l’inte´rieur des e´toiles reste assez mal comprise, contraire-
ment a` ce que l’on est tente´ de croire, et cela se traduit par des incertitudes
sur la mode´lisation de la structure interne et de l’e´volution des e´toiles. Ces
incertitudes ont des re´percussions dans de nombreux domaines de l’astrophy-
sique.
La mode´lisation stellaire se base non seulement sur la physique microsco-
pique (opacite´s, e´quation d’e´tat, taux de re´actions nuclaires, ...), mais aussi
sur des hypothe`ses concernant la dynamique des fluides et les processus de
transport, comme la convection, la turbulence ou la circulation me´ridienne
induite par la rotation. Ces phe´nome`nes hydrodynamiques sont he´las tre`s
11
mal compris, et pourtant ils affectent directement l’e´volution stellaire en
influenc¸ant le dure´e de vie des e´toiles, l’enrichissement de l’espace interstel-
laire en e´le´ments lourds, etc. Outre le fait que nous ne disposons pas en-
core de the´orie satisfaisante de ces processus hydrodynamiques, le proble`me
majeur provient de notre manque de contraintes observationnelles sur les
mode´lisations the´oriques.
Le plus simple mode`le d’inte´rieur stellaire requiert la connaissance d’au
moins 5 parame`tres : la masse, l’aˆge, la composition chimique initiale en
he´lium (Y0) et en “me´taux” (Z0), plus un parame`tre qui repre´sente notre
ignorance de la convection, la longueur de me´lange L, remplace´e en ge´ne´ral
par le coefficient α = L/Hp, ou` Hp est l’e´chelle de hauteur de pression.
Or, on ne dispose ge´ne´ralement que de 2 parame`tres observables, qui sont
la tempe´rature effective et la luminosite´, pour les e´toiles dont on connaˆıt
bien la distance. Pour les e´toiles suffisamment brillantes et anime´es d’une
rotation peu importante, une analyse spectroscopique base´e sur la the´orie
des atmosphe`res stellaires permet de de´terminer certaines abondances pho-
tosphe´riques et d’estimer la gravite´ de surface. L’e´tude de quelques syste`mes
binaires permet de connaˆıtre, dans ces cas privile´gie´s, la masse et le rayon
stellaire. Cet ensemble de parame`tres de surface ne de´pend que tre`s peu
de la structure interne des e´toiles. Mieux comprendre cette structure in-
terne et son influence sur l’e´volution stellaire ne´cessite donc des observables
comple´mentaires. L’aste´rosismologie permet d’obtenir de telles observables,
et CoRoT a e´te´ de´veloppe´ a` la base dans ce seul but.
Les e´toiles sont, pour une grande partie de leur dure´e de vie, dans un e´tat
d’e´quilibre. Cet e´tat d’e´quilibre est affecte´ de modes propres de pulsation, cor-
respondant a` des oscillations autour de la position d’e´quilibre. La puissance
de diagnostic de l’aste´rosismologie re´side dans le fait que diffe´rentes re´gions
de l’inte´rieur stellaire contribuent diffe´remment aux fre´quences propres des
modes d’oscillation. Cette the´orie des oscillations stellaires repose sur les ac-
quis de la sismologie terrestre, et s’est d’abord contente´e d’e´tudier la structure
interne du Soleil (he´liosismologie), pour ensuite se tourner vers les autres
e´toiles. L’observation aste´rosismologique doit pouvoir donner une mesure
pre´cise des fre´quences pour toute une varie´te´ de modes si l’on veut pouvoir
contraindre suffisamment le mode`le d’inte´rieur stellaire. Bien suˆr, la perti-
nence du mode`le obtenu de´pendra directement de la pre´cision des mesures
de fre´quences.
CoRoT observera divers types d’e´toiles, mais le programme central por-
tera sur des e´toiles de type β Ce´phe´e, δ Scuti ainsi que sur des e´toiles naines
et sous-ge´antes de type spectral F et G, dont la structure interne est telle
qu’elle permet d’e´tudier les processus hydrodynamiques fondamentaux pour
l’e´volution stellaire.
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L’observation aste´rosismologique doit permettre de caracte´riser les varia-
tions temporelles d’une grandeur affecte´e par les oscillations stellaires, avec
une tre`s grande pre´cision, a` la fois sur les fre´quences et sur les amplitudes.
Deux grandes classes de me´thodes sont adapte´es a` l’observation des oscilla-
tions stellaires : les me´thodes photome´triques et spectroscopiques.
L’amplitude des oscillations pour les e´toiles de type solaire est de l’ordre
de 2 a` 3 ppm pour la photome´trie, et de l’ordre de 10 cm/s en de´calage Dop-
pler. Pour obtenir une bonne pre´cision sur la mesure des fre´quences, il faudra
atteindre un niveau de bruit infe´rieur a` 0.6 ppm en photome´trie ou infe´rieur
a` 2.5 cm/s en spectroscopie. La dure´e de vie typique des modes d’oscillations
solaires est de 5 jours. Le niveau de bruit mentionne´ ci-dessus doit donc eˆtre
obtenu en 5 jours ou moins. Ce niveau de bruit doit permettre la de´tection et
la mesure d’un nombre significatif de modes. Le niveau de pre´cision extreˆme
exige´ par la spectroscopie re´serve cette me´thode pour l’e´tude d’e´toiles proches
et brillantes. De plus, cette me´thode ne s’applique pas a` l’e´tude des rotateurs
rapides, et est donc incompatible avec l’objectif primaire de CoRoT .
Aux fre´quences infe´rieures a` 10 Hz, les mesures photome´triques obtenues
depuis le sol sont limite´es par le bruit de scintillation [1.5][1.6]. La pre´cision
re´sultante ne de´pendra pas de la luminosite´ de l’e´toile e´tudie´e tant que le
bruit de scintillation domine le bruit de photons. De simples calculs suffisent
a` de´montrer que, pour atteindre le niveau de bruit requis a` partir du sol,
il faudrait disposer d’installations irre´alistes re´parties a` travers le globe. De
plus, une couverture en continu supe´rieure a` 1 mois se re´ve´lerait impossible
pour la plupart des e´toiles. On est force´ de constater que la de´tection et la
mesure des modes d’oscillation pour les e´toiles de type solaire reste impossible
en photome´trie depuis le sol.
En observant depuis l’espace et durant des pe´riodes continues de 150 jours
un e´chantillon d’e´toiles brillantes se´lectionne´es, CoRoT repre´sente donc une
expe´rience importante dans le domaine de l’aste´rosismologie, suivant la voie
trace´e par la mission pionnie`re MOST [1.7]. De plus, CoRoT devrait nous
permettre non seulement d’accroˆıtre de fac¸on sensible notre connaissance
de la physique stellaire, mais ses spe´cificite´s lui permettront e´galement de
conduire en paralle`le une recherche d’exoplane`tes par la me´thode des tran-
sits plane´taires. L’observation de champs tre`s grands depuis l’espace pendant
des temps assez longs avec une pre´cision photome´trique importante font en
effet de CoRoT un instrument ide´al pour de´tecter des transits plane´taires
(voir deuxie`me partie de cette the`se). La de´tection d’une e´ventuelle plane`te
tellurique de rayon plus grand que celui de la Terre serait en the´orie a` la
porte´e de CoRoT [1.8], et cela repre´senterait une de´couverte scientifique de
grande envergure, comparable a` la de´couverte de la premie`re exoplane`te au-
tour d’une e´toile de la se´quence principale en 1995 [1.9].
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Identifiant Type Priorite´
HD 52265 G0 III-IV (exoplane`te) 1
HD 49933 F2 V (binaire) 1
HD 49434 F1 V 1
HD 43587 F9 V (variable) 1
HD 170580 B2 V - β Ce´phe´e (binaire) 1
HD 171834 F3 V 1
HD 177552 F1 V 1
HD 181555 A5 - δ Scuti 1
HD 180642 B1.5 II-III - β Ce´phe´e 1
HD 45067 F8 V 2
HD 46558 F0 2
HD 43318 F6 V 2
HD 175726 G5 (binaire) 2
HD 171234 A3 - δ Scuti 2
Tab. 1.1 – Liste pre´liminaire des e´toiles cibles primaires de la mission CoRoT
[1.10].
1.2 Les e´toiles cibles primaires de CoRoT
Le programme aste´rosismologique de CoRoT comporte a` la fois une ex-
ploration ge´ne´rale des proprie´te´s sismologiques d’e´toiles de diffe´rents types
et une e´tude plus pousse´e de quelques objets choisis a` l’avance. Ces e´toiles,
les e´toiles cibles primaires du programme, ont e´te´ choisies afin de pouvoir
ame´liorer notre compre´hension des phe´nome`nes convectifs et rotationnels.
Les e´toiles de type spectral F et G naines et sous-ge´antes posse`dent une
enveloppe convective, source de l’excitation des modes de haute fre´quence,
comme c’est le cas pour notre Soleil. On s’attend pour ces e´toiles a` des ampli-
tudes d’oscillation au moins e´gales a` celle du Soleil. Les mesures aste´rosismolo-
giques sur ces e´toiles sont susceptibles de nous fournir de pre´cieux renseigne-
ments, notamment sur les processus de me´lange dans les zones radiatives et
sur le comportement de la zone convective externe. Quelques e´toiles de ce
type ont donc e´te´ choisies comme cibles primaires.
D’autre part, certaines e´toiles de type δ Scuti et β Ce´phe´e ont e´galement
e´te´ choisies. Ces deux types d’e´toiles sont des cibles privile´gie´es pour l’e´tude
de la rotation interne, de l’extension de la zone convective centrale, et des
processus de me´lange. La liste pre´liminaire des e´toiles cibles primaires de la
mission CoRoT est reprise dans la Table 1.1.
Il est clair qu’une mode´lisation pre´cise des phe´nome`nes internes ne´cessite
d’avoir une pre´cision maximale sur l’ensemble des observables, non seule-
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ment sismologiques (fre´quences), mais e´galement classiques. Il convient donc
de de´terminer avec le plus grand soin les parame`tres de surface de ces e´toiles
cibles primaires, notamment la tempe´rature effective, la gravite´ de surface
et les abondances chimiques. Ce n’est qu’en conjuguant les donne´es sismolo-
giques obtenues par CoRoT avec les parame`tres atmosphe´riques de´termine´s
pre´cise´ment a` partir du sol que les e´toiles e´tudie´es nous de´voileront leurs
secrets intimes.
Cette taˆche de de´termination des parame`tres atmosphe´riques des e´toiles
cibles primaires de CoRoT a constitue´ la premie`re partie de nos recherches.







2.1 Analyse diffe´rentielle a` partir des largeurs
e´quivalentes - EWM : Equivalent Width
Method
2.1.1 Principes de base
La me´thode d’analyse diffe´rentielle a` partir des largeurs e´quivalentes que
nous avons utilise´e se base sur les hypothe`ses simplificatrices suivantes :
– Atmosphe`re plan paralle`le
– Equilibre thermodynamique local (ETL)
– Absence de champ magne´tique
– Equilibre hydrostatique
Les donne´es de base de la me´thode sont les largeurs e´quivalentes mesure´es
pour des raies bien individualise´es, d’ou` l’importance d’avoir un spectre bien
re´solu (rotation faible, spectrographe a` haut pouvoir de re´solution). Pour une
raie parfaitement isole´e, avec un spectre parfaitement normalise´, il suffirait
de mesurer par inte´gration directe la surface de la raie. Dans la pratique, cela
n’est pas possible car les raies sont me´lange´es (“blende´es”) avec d’autres raies,
plus ou moins faibles, et chaque mesure de largeur e´quivalente peut alors eˆtre
entache´e d’une impre´cision importante. On effectue plutoˆt un ajustement par
moindres carre´s de profils synthe´tiques, ge´ne´ralement gaussiens ou de Voigt.
Les profils de Voigt conviennent ge´ne´ralement bien pour les raies dans un
atlas solaire a` tre`s haute re´solution, ainsi que pour les raies moyennes et
fortes dans un spectre stellaire. Pour les raies stellaires les plus faibles, un
profil gaussien convient ge´ne´ralement mieux.
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Les largeurs e´quivalentes sont mesure´es pour un ensemble de raies rigou-
reusement choisies (pas de blend important, raies bien syme´triques, bon ajus-
tement du continu autour des raies, etc.). Ces mesures de largeurs e´quivalentes
sont alors transforme´es en abondances relatives des e´le´ments concerne´s par
rapport a` l’abondance solaire. Pour ce faire, on part d’un mode`le atmosphe´ri-
que obtenu a` partir d’une interpolation dans une grille de mode`les et :
1. on adopte une abondance A
2. on calcule une largeur e´quivalente the´orique Wcalc a` l’aide du mode`le
3. on compare Wcalc et Wmes, la largeur e´quivalente mesure´e
4. on modifie A si Wcalc 6= Wmes
5. on recommence a` partir du point 2, jusqu’a` convergence.
On obtient donc au final par ce proce´de´ une abondance de l’e´le´ment pour
chaque raie mesure´e.
2.1.2 Mode`les d’atmosphe`res
Ces mode`les sont disponibles sous forme de grilles, chaque mode`le de la
grille correspondant a` un certain ensemble des parame`tres atmosphe´riques :
tempe´rature effective Teff , acce´le´ration de la pesanteur a` la surface log g,
me´tallicite´ [Fe/H]. Pour obtenir le mode`le de´sire´, il convient d’interpoler
dans cette grille. Nous avons utilise´ une me´thode d’interpolation parabolique
pour obtenir les mode`les ne´cessaires. Dans le cadre de notre the`se, nous avons
utilise´ deux types de mode`les atmosphe´riques :
– Les mode`les de Kurucz (1993), utilisant le code ATLAS9 et stocke´s
sur le CD-ROM 13 [1.11]. Ces mode`les utilisent comme the´orie de la
convection la the´orie de la longueur de me´lange (Mixing Length Theory,
MLT ), comme de´crite par Kurucz [1.12] mais avec des modifications
introduites depuis 1970. Celles-ci incluent un overshooting approximatif
[1.13], c’est-a`-dire un lissage du flux convectif au-dela` de la limite de la
zone convective. Ce concept d’overshooting fut introduit par Renzini
[1.14], sous une formulation diffe´rente de celle de Kurucz, pour tenir
compte de la transition entre zone convective et zone radiative. Le
parame`tre de longueur de me´lange α est fixe´ a` 1.25 dans ces mode`les.
– Les mode`les atmosphe´riques de Vienne, utilisant le code ATLAS9 mo-
difie´ et stocke´ sur le DVD NEMO [1.15][1.16][1.17]. Le DVD contient
3 traitements diffe´rents de la convection, et nous avons choisi le traite-
ment propose´ par Canuto et al. [1.18] qui utilise un mode`le de convec-
tion turbulente (mode`les CGM).
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Nous avons d’abord travaille´ dans un premier temps avec les mode`les
de Kurucz, pour leur pre´fe´rer ensuite les mode`les CGM de Vienne. Pour
notre premie`re analyse de l’e´toile HD 43587, tre`s semblable au Soleil, nous
avons e´galement utilise´ des mode`les obtenus par multiplication par un facteur
d’e´chelle du mode`le solaire empirique de Holweger et Mu¨ller [1.19], modifie´
par Grevesse et Sauval.
2.1.3 De´termination des parame`tres
Suite a` la mesure de la largeur e´quivalente, nous disposons donc pour
chaque raie, via le mode`le atmosphe´rique, d’une abondance de l’e´le´ment
concerne´. Il est clair que toutes les raies d’un meˆme e´le´ment doivent don-
ner la meˆme abondance (aux incertitudes de mesure pre`s). Ce crite`re simple
est la cle´ de la de´termination des parame`tres turb, Teff et log g.
1. De´termination de la vitesse de microturbulence turb
turb exerce une nette influence sur la largeur e´quivalente des raies
sature´es. Si turb est errone´e, l’abondance de´duite de ces raies sera
diffe´rente de l’abondance de´duite des raies faibles. On choisit donc un
ensemble de raies d’un meˆme ion, de largeurs e´quivalentes Wλ diverses
(mais pas trop fortes, pour e´viter l’influence de la constante d’amortis-
sement : Wλ < 80 mA˚). On essaie de choisir des raies de meˆme sen-
sibilite´ a` la tempe´rature, donc de potentiels d’excitation voisins. turb
est de´termine´e en annulant toute corre´lation entre log A et Wλ (voir
Figures 2.1, 2.2 et 2.3)
2. De´termination de la tempe´rature effective Teff
En ETL, la distribution des diffe´rentes espe`ces entre leurs niveaux







ou` Ntot repre´sente le nombre total d’atomes ou de mole´cules d’une
espe`ce, Ni le nombre d’atomes ou de mole´cules de cette espe`ce dans
l’e´tat d’e´nergie i, gi le facteur de de´ge´ne´rescence, u(T ) la fonction de
partition, T la tempe´rature, k la constante de Boltzmann et χi l’e´nergie
du niveau en question. Les populations relatives des diffe´rents niveaux
d’e´nergie sont donc fonction de la distribution de la tempe´rature en
fonction de la profondeur optique, T (τ), elle-meˆme e´tant fixe´e essen-
tiellement par la tempe´rature effective du mode`le. Pour de´terminer la
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Fig. 2.1 – Diagramme log A - largeur e´quivalente pour une vitesse de micro-
turbulence trop faible.
Fig. 2.2 – Diagramme log A - largeur e´quivalente pour une vitesse de micro-
turbulence trop e´leve´e.
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Fig. 2.3 – Diagramme log A - largeur e´quivalente pour une vitesse de micro-
turbulence correcte.
tempe´rature effective Teff , il suffit donc de comparer les abondances
de´duites de raies d’un meˆme ion mais de potentiels d’excitation diffe´rents
(et donc de sensibilite´s a` la tempe´rature diffe´rentes), et de trouver la
tempe´rature effective pour laquelle il n’y a pas de corre´lation entre
l’abondance et le potentiel d’excitation. Cette me´thode demande une
tre`s grande pre´cision sur la mesure des largeurs e´quivalentes, et est tre`s
sensible aux e´carts a` l’ETL et aux erreurs dans la loi T (τ), et donc au
type de mode`le atmosphe´rique utilise´.
3. De´termination de la gravite´ de surface
Nous pouvons utiliser la loi de Saha pour obtenir le rapport du nombre
d’atomes neutres sur le nombre d’ions pour un e´le´ment donne´. Ce rap-
port va de´pendre de T et de Pe qui varie elle-meˆme selon g
1/3. Si la
tempe´rature a e´te´ de´termine´e au pre´alable, on peut donc obtenir la
gravite´ a` partir de la comparaison des abondances de´duites des raies
de l’atome neutre et de l’ion d’un meˆme e´le´ment. Il faut donc ajuster
log g jusqu’a` ce que l’abondance de´duite des raies ioniques corresponde
a` celle de´duite des raies neutres. Cette me´thode peut eˆtre tre`s pre´cise a`
condition que Teff soit de´termine´e avec grande pre´cision. La majeure
partie de l’incertitude finale sur log g viendra de l’incertitude sur Teff .
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2.1.4 Analyse diffe´rentielle
La me´thode expose´e ci-dessus requiert plusieurs conditions pour donner
de bons re´sultats :
1. des observations pre´cises (spectres a` haute re´solution et a` haut rapport
signal-sur-bruit),
2. des forces d’oscillateur connues avec grande pre´cision (tant les mesures
de laboratoire que les calculs base´s sur la me´canique quantique donnent
ge´ne´ralement des forces d’oscillateur de pre´cision insuffisante),
3. des constantes d’amortissement connues avec grande pre´cision (pour
les raies fortes),
4. une grande pre´cision sur le continuum, cruciale pour l’utilisation ne´cessai-
re des raies faibles pour lesquelles une grande pre´cision relative est la
plus difficile a` atteindre.
On peut contourner les points 2 et 3 en effectuant une analyse diffe´rentielle.
Pour ce faire, on compare les raies de l’e´toile a` e´tudier aux meˆmes raies d’une
e´toile de re´fe´rence de caracte´ristiques bien connues (en l’occurence le Soleil).
En utilisant un spectre de tre`s bonne qualite´ du Soleil, on peut de´terminer
avec pre´cision les forces d’oscillateur des raies, pour un type de mode`le at-
mosphe´rique donne´. L’utilisation de ces forces d’oscillateur lors de l’analyse
de l’e´toile avec le meˆme type de mode`le atmosphe´rique permettra d’obtenir
non pas les abondances absolues, mais bien les e´carts a` l’abondance solaire.
Cela permet de pallier a` notre connaissance insuffisante des forces d’oscil-
lateur absolues. Si l’e´toile que l’on e´tudie est assez semblable au Soleil, on
peut supposer que l’on fera des erreurs comparables dans leurs analyses (e.g.
meˆmes inhomoge´ne´ite´s de tempe´rature, meˆmes e´carts a` l’ETL, etc.) On peut
alors espe´rer que ces erreurs se compenseront, au moins en partie, dans une
analyse diffe´rentielle. Bien suˆr, si l’e´toile e´tudie´e est tre`s diffe´rente du Soleil,
l’analyse diffe´rentielle peut entraˆıner plus de proble`mes qu’elle n’en re´sout.
2.1.5 Ajustement du continuum
Les spectres fournis dans la base de donne´es CoRoT , Gaudi [1.20], ont
un continuum approximatif, dont la pre´cision est insuffisante pour atteindre
une grande pre´cision sur la mesure des largeurs e´quivalentes. Nous avons donc
utilise´ la me´thode suivante pour la de´termination du continuum. Des feneˆtres
de pseudo-continu sont d’abord se´lectionne´es par inspection de l’atlas solaire
du Jungfraujoch [1.21]. Ces feneˆtres sont se´lectionne´es sur un seul crite`re :
eˆtre le plus proche possible du vrai continuum. Dans chaque feneˆtre, le niveau
moyen du flux est mesure´. Dans chaque cas, il ne diffe`re que de maximum 1 %
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du vrai continuum. Ces meˆmes feneˆtres sont utilise´es sur l’e´toile a` analyser,
apre`s correction de son de´calage Doppler et apre`s avoir ve´rifie´ qu’aucune
raie tellurique (e.g. vapeur d’eau ou oxyge`ne mole´culaire) ne tombe dans
ces feneˆtres par l’effet du de´calage Doppler. Le flux moyen est alors mesure´
dans les feneˆtres stellaires et une table est construite, contenant pour chaque
feneˆtre de rapport du flux moyen pour l’e´toile sur le flux moyen pour le Soleil.
Un polynoˆme de Spline est alors ajuste´ sur ces points, et le spectre stellaire
est divise´ par la fonction re´sultante, produisant ainsi un spectre normalise´.
La diffe´rence en flux pour certaines re´gions du spectre peut atteindre 1 %
entre le spectre fourni dans la base de donne´es et le spectre normalise´, ce qui
est loin d’eˆtre ne´gligeable lorsque l’on analyse des raies faibles.
2.1.6 De´termination du parame`tre d’e´largissement van
der Waals
Pour les raies fortes, une grande pre´cision requiert de bien connaˆıtre les
parame`tres intervenant dans les me´canismes d’e´largissement. L’e´largissement
collisionnel pre´ponde´rant dans une e´toile de type solaire est l’e´largissement
van der Waals. Son amplitude fait intervenir un parame`tre souvent proche
de 1 ou 2 nomme´ f6, qui est le facteur par lequel il faut multiplier la valeur
approche´e calcule´e a` partir de la formule d’Unso¨ld [1.22]. Nous avons uti-
lise´, autant que possible, un programme de calcul de ce parame`tre f6 cre´e´
par Anstee & O’Mara [1.23] et dont la pre´cision a de´ja` pu eˆtre constate´e
[1.24][1.25]. Ce programme ne peut calculer le f6 que pour les raies neutres
et pour un nombre limite´ de transitions. Pour les autres raies, nous avons
choisi de fixer f6 comme valant 1.4, valeur moyenne obtenue par Magain et
Zhao [1.26] pour les raies du fer neutre de haute excitation.
2.1.7 De´termination des incertitudes sur les parame`tres
atmosphe´riques et sur les abondances
Cette taˆche n’est pas triviale. Pour turb et Teff , nous utilisons d’abord
l’incertitude sur la pente du diagramme abondance-largeur e´quivalente (turb)
ou abondance-potentiel d’excitation (Teff) pour obtenir l’incertitude interne
sur ces parame`tres. Pour log g, que nous de´terminons en e´galant l’abondance
d’un e´le´ment sous forme neutre et sous forme ionise´e, nous utilisons l’incerti-
tude re´sultante de ces 2 abondances pour obtenir l’incertitude intrinse`que sur
log g. Si nous utilisons plusieurs e´le´ments pour de´terminer ces 3 parame`tres,
l’incertitude intrinse`que finale sera obtenue en tenant compte de l’incertitude
provenant de chaque e´le´ment. Ce que nous avons alors, c’est une incertitude
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intrinse`que qui n’est due qu’a` la dispersion statistique des mesures. Il convient
ensuite de de´terminer, pour chaque parame`tre, l’incertitude due aux autres
parame`tres. Pour ce faire, nous devons rede´terminer le parame`tre en question
(appelons le A) en modifiant un par un chacun des autres parame`tres. La va-
riation de la valeur obtenue pour A apre`s avoir modifie´ le parame`tre B de sa
propre incertitude intrinse`que va nous donner la contribution a` l’incertitude
sur le parame`tre A due a` l’incertitude intrinse`que sur B. Proce´dant de cette
fac¸on pour tous les parame`tres, on obtient pour chacun l’incertitude due aux
autres parame`tres. Pour obtenir l’incertitude finale (la barre d’erreur) sur
un parame`tre, nous additionnons quadratiquement les incertitudes, suppo-
sant ainsi une non-corre´lation de ces diffe´rentes sources d’erreur. La partie
corre´le´e de ces erreurs a, en effet, e´te´ prise explicitement en compte par la
me´thode de propagation des erreurs de´taille´e ci-avant. En ce qui concerne les
abondances, l’incertitude intrinse`que est l’e´cart-type sur la moyenne obtenue,
et nous proce´dons comme explique´ ci-dessus pour de´terminer les incertitudes
dues aux incertitudes intrinse`ques sur les parame`tres atmosphe´riques. La
de´termination des barres d’erreur est donc une taˆche longue et ardue. L’in-
certitude finale ne tient pas compte d’e´ventuelles erreurs syste´matiques dues
par exemple a` l’impre´cision du mode`le atmosphe´rique, a` un effet parasite au
niveau du spectrographe, etc.
2.2 Analyse diffe´rentielle avec utilisation de
spectres synthe´tiques - APASS : Atmo-
pheric Parameters and Abundances from
Synthetic Spectra
L’analyse spectroscopique d’une e´toile en rotation rapide par la me´thode
des largeurs e´quivalentes est ge´ne´ralement impossible. Lorsque le taux de
raies “blende´es” devient important, il est clair qu’une me´thode base´e sur
la mesure pre´cise de la largeur e´quivalente de raies bien individualise´es ne
convient plus. Nous avons donc mis au point une me´thode d’analyse diffe´ren-
tielle base´e sur l’utilisation de spectres synthe´tiques. Nous avons nomme´ cette
me´thode APASS (Atmopheric Parameters and Abundances from Synthetic
Spectra). Elle se base sur la comparaison du profil calcule´ au profil observe´. En
partant d’une liste de raies aussi comple`te que possible pour une re´gion spec-
trale donne´e, on synthe´tise le spectre correspondant en utilisant un mode`le
atmosphe´rique et on compare le spectre re´sultant au spectre re´el. La prin-
cipale difficulte´ de cette me´thode est qu’il faut connaˆıtre avec pre´cision les
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forces d’oscillateur de toutes les raies de la re´gion e´tudie´e, mais aussi toutes
les causes d’e´largissement des raies, meˆme celles qui ne modifient pas la
largeur e´quivalente (profil instrumental, macroturbulence, rotation). Plutoˆt
que de nous servir d’un grande re´gion spectrale, nous avons pre´fe´re´ utili-
ser de petites re´gions strictement se´lectionne´es afin de minimiser les sources
d’incertitudes. Voici les crite`res ayant guide´ notre choix :
– peu ou pas de raies mole´culaires,
– peu ou pas de raies atmosphe´riques,
– beaucoup de raies utilisables pour l’analyse, avec un grand e´ventail de
sensibilite´s aux diffe´rents parame`tres.
Nous avons compile´ la liste la plus comple`te possible des raies se trouvant
dans ces re´gions a` partir de deux bases de donne´es de raies atomiques :
– V ALD : Vienna Atomic Line Database [1.27][1.28][1.29].
– la base de donne´es atomiques de Kurucz [1.30].
Pour les raies suffisamment fortes, nous avons utilise´ le programme de Anstee
et O’Mara [1.23] pour calculer le facteur correctif a` l’e´largissement van der
Waals.
Les re´gions spectrales se´lectionne´es s’e´tendent chacune sur moins de 10
nm. Le nombre moyen de raies par re´gion est ∼ 3000. En synthe´tisant ces
8 re´gions avec un mode`le atmosphe´rique solaire, nous avons pu comparer le
spectre synthe´tique solaire avec l’atlas solaire du Jungfraujoch [1.21]. Dans un
premier temps, il nous a fallu utiliser des raies isole´es de largeur e´quivalente
mode´re´e et de log gf (force d’oscillateur) connu pour de´terminer un pa-
rame`tre repre´sentant la convolution de l’atlas solaire sous l’effet combine´ de
la macroturbulence et du profil instrumental. Cet effet est mode´lise´ par une
gaussienne de largeur a` mi-hauteur Ω. Nous avons obtenu Ω = 1.91 ± 0.13
kms−1. Nous avons ensuite pu corriger les forces d’oscillateur fournies par les
bases de donne´es afin que le spectre solaire synthe´tique soit en accord avec
le spectre observe´. Pour certaines raies, aucune correction n’e´tait ne´cessaire,
mais pour d’autres le de´saccord e´tait important. Pour quelques cas extreˆmes,
le gf s’est re´ve´le´ faux d’un facteur 100.
Une fois rede´termine´s les parame`tres atomiques des raies dans nos re´gions
spectrales, nous avons mis au point la me´thode d’obtention des parame`tres et
abondances stellaires. Comme mentionne´ plus haut, la me´thode a e´te´ conc¸ue
pour eˆtre utilise´e sur des spectres ou` les raies ne sont plus isole´es, mais
me´lange´es en “paquets”. Nous voulions e´galement que cette me´thode puisse
s’appliquer a` des rotateurs lents. La me´thode des largeurs e´quivalentes uti-
lise les raies comme unite´s d’analyse, et se sert de leurs sensibilite´s diffe´rentes
aux parame`tres atmosphe´riques pour de´terminer ceux-ci. Nous avons de´cide´
d’utiliser la meˆme philosophie, si ce n’est que nos unite´s d’analyse ne sont plus
force´ment des raies, mais peuvent aussi eˆtre des paquets de raies blende´es.
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Plutoˆt que de mesurer la largeur e´quivalente, nous ajustons l’abondance glo-
bale de chaque paquet. La sensibilite´ d’un paquet a` un certain parame`tre
est de´termine´e en comparant la correction a` l’abondance globale de´duite du
paquet pour une variation donne´e du parame`tre en question. L’objectif e´tant
d’obtenir la valeur du parame`tre pour laquelle tous les paquets, quelle que
soit leur sensibilite´, nous donnent la meˆme abondance (aux barres d’erreur
pre`s).
Cette me´thode permet d’analyser des spectres d’e´toiles en rotation ra-
pide, et posse`de e´galement un autre avantage sur la me´thode des largeurs
e´quivalentes. Elle ne´cessite les deux parame`tres de convolution du spectre,
Ω et v sini, et de ce fait, on peut les conside´rer comme des parame`tres
libres qui peuvent eˆtre de´termine´s et dont l’influence sur la pre´cision finale
est prise directement en compte. Nous verrons plus loin que l’absence de
prise en compte de la convolution du spectre est un de´faut important de la
me´thode des largeurs e´quivalentes, dont les effets sur les re´sultats sont loin
d’eˆtre ne´gligeables.
Voici les e´tapes principales de la me´thode :
1. Nous utilisons comme mode`le de de´part le re´sultat d’une analyse spec-
troscopique ou photome´trique ante´rieure pour les parame`tres suivants :
Teff , log g, t (si donne´) et [Fe/H]. C. Catala nous a fourni ses re´sultats
de de´termination de v sini pour les e´toiles cibles de CoRoT . Ceux-ci
sont obtenus en fixant le parame`tre Ω et en ajustant le profil de raies
fortes, et leur pre´cision est de 4 a` 8 kms−1. Nous les utilisons comme
valeur de de´part. Nous prenons une valeur de de´part de 4 kms−1 pour
Ω.
2. En nous servant du mode`le de de´part, nous synthe´tisons chacune des
re´gions spectrales. Ce spectre synthe´tique, corrige´ de l’effet Doppler, est
utilise´ pour normaliser le spectre re´el. Pour ce faire, nous de´finissons
des feneˆtres de pseudo-continuum et utilisons un proce´de´ similaire a`
celui utilise´ pour la me´thode des largeurs e´quivalentes, c’est-a`-dire que
nous divisons le spectre observe´ par une courbe suffisamment lisse (po-
lynoˆme de Spline), de manie`re a` ce qu’il soit en accord avec le spectre
synthe´tique dans les feneˆtres de pseudo-continuum.
3. Une fois le spectre re´el normalise´, nous de´finissons les “paquets” de
raies en introduisant leurs limites. Rappelons qu’une raie individuelle
convient tout aussi bien.
4. Le programme va alors ajuster le parame`tre Ω par minimisation de
χ-carre´, en utilisant les paquets que nous avons se´lectionne´s. Une fois
Ω de´termine´, sa valeur est introduite dans le programme de calcul de
spectres.
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5. Le programme va ajuster les abondances globales des paquets pour
deux mode`les atmosphe´riques qui diffe`rent par leur valeur du parame`tre
t. Pour ce faire, le programme modifie l’abondance de chaque e´le´ment
dans un paquet donne´ jusqu’a` e´galite´ entre la surface sous le paquet re´el
et le paquet synthe´tique. Vu que le mode`le atmosphe´rique se caracte´rise
au niveau de la composition chimique par sa valeur de [Fe/H], nous
n’utilisons pour de´terminer les parame`tres atmosphe´riques que des pa-
quets contenant uniquement des raies du fer ou d’e´le´ments du pic du
fer (Ni, Cr, ...). Une fois que nous disposons des abondances pour deux
valeurs du parame`tre t, nous faisons la diffe´rence entre ces valeurs,
obtenant ainsi la sensibilite´ de chaque paquet a` une variation de t.
Une re´gression line´aire permet d’obtenir la valeur de t pour laquelle il
n’existe pas de corre´lation entre la sensibilite´ des paquets a` t et leur
abondance. Nous obtenons donc de cette manie`re notre nouvelle valeur
de t, ainsi que sa barre d’erreur statistique.
6. Une fois t ajuste´, nous reprenons le meˆme processus pour Teff puis
pour log g.
7. Nous utilisons les valeurs obtenues de t, Teff , log g et [Fe/H] pour
reconstruire un mode`le de de´part, puis nous recommenc¸ons un nouveau
cycle en reprenant au point 2, en gardant les meˆmes limites pour les
paquets.
8. Nous enchaˆınons les cycles jusqu’a` atteindre la convergence.
9. Une fois la convergence atteinte, le programme ajuste le parame`tre v
sini, en gardant le parame`tre Ω fixe´ a` sa dernie`re valeur. Nous modi-
fions ensuite Ω de la valeur de son incertitude statistique, et laissons a`
nouveau le programme ajuster le parame`tre v sini. Cela nous permet de
connaˆıtre l’incertitude sur v sini provenant de l’incertitude intrinse`que
sur Ω. Conside´rant ces parame`tres comme totalement corre´le´s, nous
sommons l’incertitude statistique sur v sini a` celle provenant de l’in-
certitude intrinse`que sur Ω pour obtenir l’incertitude totale sur v sini.
10. Nous effectuons diffe´rentes de´terminations d’un parame`tre donne´ en
modifiant un a` un les autres parame`tres de leur incertitude statistique.
Cette proce´dure nous permet d’obtenir finalement l’incertitude totale
sur tous les parame`tres conside´re´s : t, Teff , log g et [Fe/H]. Remar-
quons que l’incertitude statistique sur les parame`tres de convolution v
sini et Ω intervient aussi dans le calcul de l’incertitude totale sur les pa-
rame`tres atmosphe´riques. Conside´rant les diffe´rentes sources d’erreur
comme non corre´le´es, nous effectuons ici une somme quadratique (la
partie corre´le´e ayant e´te´ explicitement prise en compte lors de l’e´tude
de la propagation des erreurs qui vient d’eˆtre de´crite).
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11. Le mode`le atmosphe´rique final, caracte´rise´ par ses valeurs de t, Teff ,
log g, [Fe/H], Ω et v sini, est utilise´ pour de´terminer l’abondance
des autres e´le´ments. Pour obtenir l’abondance d’un e´le´ment X donne´,
nous laissons le programme ajuster l’abondance deX dans un paquet ne
contenant que des raies de X ou des raies de X et de Fe. Une fois [X/H]
connu, nous proce´dons de meˆme pour obtenir l’abondance d’un e´le´ment
donne´ Y , tout en sachant qu’a` pre´sent nous pouvons aussi utiliser des
paquets contenant Y , Fe et X. Les incertitudes s’additionnent bien suˆr
a` mesure que nous sommes contraints d’utiliser des paquets contenant




Nous avons pre´sente´ notre me´thode des largueurs e´quivalentes, ainsi que
les re´sutats obtenus avec cette dernie`re pour l’e´toile HD 43587, dans l’article
Abundance analysis of targets for the COROT/MONS asteroseis-
mology missions. II. Abundance analysis of the COROT main
targets, Bruntt H. et al., 2004, A&A, 425, p. 683-695 [1.31].
L’ensemble de nos re´sultats pour les e´toiles cibles primaires de la mission
CoRoT , avec les deux me´thodes, sont pre´sente´s dans l’article
High precision determination of the atmospheric parameters and
abundances of the COROT main targets, Gillon M. & Magain P.,
2006, accepte´ dans A&A, astro-ph/0511099 [1.32].
Ces deux articles sont repris inte´gralement en annexes A et B, et nous y






Cette analyse pourrait eˆtre comple´te´e par de nombreuses investigations.
– Il serait inte´ressant d’investiguer l’influence du type de mode`le at-
mosphe´rique utilise´ sur les parame`tres et abondances stellaires obte-
nues. Notamment, l’impact de l’utilisation de mode`les atmosphe´riques
3D vaudrait la peine d’eˆtre quantifie´, l’hypothe`se d’une syme´trie sphe´ri-
que e´tant peu re´aliste pour des e´toiles en rotation rapide. Pour pouvoir
appliquer la me´thode a` des e´toiles plus chaudes, des mode`les non-ETL
devraient eˆtre teste´s. L’influence de la mode´lisation des phe´nome`nes
convectifs vaudrait e´galement la peine d’eˆtre investigue´e plus avant.
– APASS est adapte´ a` l’analyse des e´toiles cibles primaires de CoRoT ,
toutes plus chaudes que le Soleil, et de ce fait ne tient pas compte de
la pre´sence de mole´cules dans l’atmosphe`re stellaire. L’inclusion des
mole´cules permettrait l’application de APASS aux e´toiles plus froides.
– Notre analyse remet en question la pertinence de la de´termination des
parame`tres et abondances atmosphe´riques par ajustement de profils
gaussiens ou de Voigt pour les e´toiles dote´es d’une vitesse de rotation
significativement diffe´rente de celle du Soleil. Ce point devrait eˆtre ana-
lyse´ plus en profondeur, notamment l’impact de l’utilisation de profils
de raies e´largis par la rotation pour mesurer les largeurs e´quivalentes. Il
serait e´galement inte´ressant de de´terminer avec APASS les parame`tres
et abondances atmosphe´riques de nombreuses e´toiles dote´es d’une ro-
tation non-ne´gligeable et analyse´es pre´ce´demment par une me´thode de
largeurs e´quivalentes.
– D’un point de vue pratique, APASS est une me´thode ite´rative semi-
automatique qui requiert une contribution manuelle importante. Il con-





Contribution a` l’e´tude des







L’eˆtre humain s’est interroge´ depuis des temps imme´moriaux sur l’exis-
tence d’autres mondes que le noˆtre. Cette question a fascine´ les philosophes,
les scientifiques et les poe`tes de toutes les e´poques. Metrodorus de Chios af-
firmait de´ja` 400 ans avant Je´sus-Christ dans son ouvrage De la Nature qu’il
n’e´tait pas “plus naturel de n’avoir qu’un seul e´pi de ble´ dans un champ que
d’avoir un seul monde habite´ dans l’Univers.” Epicure postulait quant a` lui
dans sa Lettre a` He´rodote : “Ce n’est pas seulement le nombre des atomes,
c’est celui des mondes qui est infini dans l’Univers. Il y a un nombre infini
de mondes semblables au noˆtre et un nombre infini de mondes diffe´rents.”
D’autres exemples ne manquent pas, comme Albert le Grand, the´ologien et
philosophe allemand du XIIIe sie`cle, Giordano Bruno, bruˆle´ sur le buˆcher de
l’Inquisition le 17 fe´vrier 1600 a` Rome pour ses affirmations sur le sujet, ou
encore Bernard le Boyer de Fontenelle, auteur des Entretiens sur la pluralite´
des mondes (1686). Lorsque l’on de´couvrit que le Soleil n’e´tait qu’une e´toile
comme les autres, de grands scientifiques comme Christiaan Huygens (1629-
1695) se demande`rent ce qui pouvait empeˆcher les autres e´toiles d’avoir leur
propre corte`ge de plane`tes. Huygens proposa meˆme l’utilisation du te´le´scope
pour de´couvrir de telles plane`tes. Tout cela restait cependant du domaine de
la pure spe´culation, e´tant donne´ les moyens disponibles a` l’e´poque.
En rupture avec les sie`cles pre´ce´dents, le XXe sie`cle a vu se de´velopper les
outils ne´cessaires pour e´tayer un de´but de re´ponse par des e´le´ments issus de
l’observation. De 1938 a` 1962, Piet van de Kamp, un astronome hollandais,
consacra une grande partie de sa carrie`re a` l’e´tude de plus de 2000 plaques
photographiques de l’e´toile de Barnard, une naine rouge proche du Soleil
dote´e d’un mouvement propre important. Il proposa en 1963 [2.1] qu’une
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oscillation dans son mouvement e´tait due a` la pre´sence d’un compagnon
plane´taire. Il annonc¸a en avoir de´couvert un deuxie`me en 1969 [2.2], toujours
autour de la meˆme e´toile. Cependant, ces de´couvertes sensationnelles furent
se´rieusement mises en doute par la suite [2.3], pour eˆtre finalement re´cuse´es
par la communaute´ scientifique. En janvier 1992, l’astronome Alexander
Wolszczan annonca la de´couverte des deux premie`res exoplane`tes connues
[2.4], et cette de´couverte fut cette fois confirme´e par la suite [2.5]. Malgre´
cela, l’existence de ces deux plane`tes a` l’exte´rieur du syste`me solaire ne sou-
leva pas vraiment l’enthousiasme des foules. Elles orbitent en effet autour
d’un pulsar, le re´sidu compact de l’explosion d’une e´toile massive en super-
nova, soit un astre extreˆme et bien diffe´rent de notre Soleil. Cette de´couverte
eut cependant le me´rite de montrer que des plane`tes peuvent exister dans un
environnement fort diffe´rent de notre syste`me solaire. Une de´couverte d’un
tout autre retentissement fut annonce´e en 1995 : un astronome Suisse, Mi-
chel Mayor, et son e´tudiant, Didier Queloz, venaient de de´couvrir une plane`te
ge´ante en orbite autour de 51 Pegasi, une e´toile de type solaire [2.6] ! Cette
plane`te surprit tout le monde, y compris ses propres de´couvreurs, car elle
ne cadrait vraiment pas avec ce que pre´voyait la the´orie de formation des
syste`mes plane´taires alors en vigueur : 51 Peg b est en effet une plane`te ana-
logue a` notre Jupiter, mais presque “colle´e” a` son e´toile, a` une distance de
0.05 UA 1 , soit 20 fois plus petite que la distance Terre-Soleil, et accomplis-
sant son orbite autour de l’e´toile en un peu plus de 4 jours ! Son existence
fut confirme´e par une e´quipe ame´ricaine [2.7], qui s’empressa d’annoncer la
de´couverte de deux autres plane`tes de ce type [2.8][2.9], baptise´es Jupiter
chauds (Hot Jupiter) ou Pe´gasides. Les de´couvertes allaient alors s’enchaˆıner
a` un rythme soutenu, pour de´passer la centaine a` ce jour.
La recherche de plane`tes extrasolaires comporte deux aspects fondamen-
taux : premie`rement, ses re´sultats nous donnent des informations capitales
pour comprendre les probabilite´s et les me´canismes de formation des syste`mes
plane´taires. Le second aspect est la recherche de plane`tes habitables, c’est–
a`–dire de plane`tes de type terrestre situe´es de manie`re stable dans la zone
autour d’une e´toile ou` les conditions ne´cessaires a` la vie (telle que nous la
connaissons) sont respecte´es. Hormis une des plane`tes de´couvertes en 1992
autour d’un pulsar, toutes les exoplane`tes de´couvertes a` ce jour sont bien
plus massives que notre Terre. Nos instruments n’ont pas encore la sensi-
bilite´ ne´cessaire pour de´tecter des plane`tes de type terrestre, mais de nom-
breux projets visent a` atteindre cet objectif, le but ultime e´tant le de´tection
d’e´ventuelles formes de vie sur ces autres Terres.
1UA : Unite´ Astronomique, la longueur moyenne du demi grand-axe de l’orbite ter-
restre, valant 149 797 870 691 ± 30 m.
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5.2 Panorama des me´thodes de de´tection d’exo-
plane`tes
Le lecteur souhaitant de plus amples de´veloppements pourra se reporter
a` la revue consacre´e a` ce sujet par Perryman [2.10].
5.2.1 Imagerie
Ce terme indique la de´tection directe de l’image de la plane`te. Il s’agit









ou` Lp et L? sont respectivement la luminosite´ de la plane`te et celle de l’e´toile,
Rp est le rayon de la plane`te, a le demi-grand axe de l’orbite plane´taire, λ
la longueur d’onde, α l’angle entre l’e´toile et l’observateur mesure´ depuis
la plane`te et p(λ, α) l’albe´do ge´ome´trique, une fonction de´pendant des pro-
prie´te´s dispersives de l’atmosphe`re de la plane`te. Cette e´quation nous donne
le rapport des e´clats de la plane`te et de l’e´toile, l’inverse du contraste a` at-
teindre a` une certaine longueur d’onde pour “voir” la plane`te. Ce rapport est
minuscule, de l’ordre de 10−9 pour une plane`te comme Jupiter en orbite au-
tour d’une e´toile de type solaire. Observe´e depuis le sol, une plane`te jumelle
de Jupiter a` 5 parsecs serait se´pare´e de 1 seconde d’arc de son e´toile. Son
signal serait perdu dans le profil de diffraction du te´le´scope, et surtout dans
le profil de seeing duˆ a` la turbulence atmosphe´rique (de l’ordre de 1 seconde
d’arc).
Des efforts sont ne´anmoins engage´s dans plusieurs directions pour “voir”
les exoplane`tes (te´le´scope ge´ant, observation dans l’infra-rouge, optique adap-
tative, coronographie, interfe´rome´trie depuis le sol ou depuis l’espace, ...).
L’anne´e 2005 a vu les premiers succe`s dans ce domaine, avec la de´tection
directe de 3 objets de faible masse orbitant autour d’une e´toile : 2M 1207 b
(voir Figure 5.1) [2.11][2.12], GQ Lup b [2.13] et AB Pic b [2.14]. Le Tableau
5.1 reprend les caracte´ristiques de ces objets. Ces objets sont tous trois situe´s
a` la limite entre plane`tes et naines brunes. Une plane`te se de´finit comme un
objet de masse insuffisante pour subir la fusion du deute´rium. Cette masse
limite est de ∼ 12 MJ (masse de Jupiter). Au-dela`, nous avons affaire a` une
naine brune, une e´toile “rate´e”, incapable d’initier la fusion de l’hydroge`ne
bien que la fusion du deute´rium au sein de son noyau lui assure une certaine
luminosite´. Le domaine de masse des naines brunes s’e´tend de ∼ 12 a` ∼ 80
MJ . Ne´anmoins, que ces objets soient des plane`tes ou des naines brunes, leur
de´couverte est riche en promesses et en perspectives.
37
Fig. 5.1 – 2M 1207 et son compagnon, observe´ en optique adaptative
(V LT/NACO).
C’est la technique de l’optique adaptative qui a permis ces de´couvertes.
Cette technique se base sur la correction physique des effets du seeing par de
faibles de´formations de la surface des miroirs du te´le´scope. Cette technique
tre`s efficace pour augmenter la re´solution ne s’applique actuellement que dans
l’infra-rouge et pour des champs tre`s petits, mais ses de´veloppements futurs
devraient amener de nombreuses de´couvertes par imagerie depuis le sol dans
un proche avenir.
Les projets les plus ambitieux a` ce jour concernent ne´anmois l’espace et
la technique de l’interfe´rome´trie. La NASA et l’ESA e´tudient des projets
d’interfe´rome`tres spatiaux capables de de´tecter des plane`tes de type terrestre
et d’en obtenir des spectres basse re´solution afin, entre autres, d’y chercher
d’e´ventuelles traces de vie : il s’agit des projets TPF (Terrestrial Planet Fin-
der) [2.15][2.16] pour la NASA et Darwin [2.17][2.18][2.19][2.20][2.21][2.22]
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Etoile Distance (pc) Masse (MJ) DPE (UA)
2M1207 (naine brune) 53(±6) 5(±1) 41(±5)
GQ Lup (T-Tauri K7eV) 140(±50) 21.5(±20.5) 103(±37)
AB Pic (K2V) 45.6(±1.2) 13.5(±0.5) 275
Tab. 5.1 – Compagnons de faible masse de´couverts par imagerie directe. pc
= parsec, DPE = distance projete´e a` l’e´toile.
pour l’ESA.
5.2.2 Perturbation dynamique de l’e´toile
Il ne s’agit plus ici de de´tecter la plane`te de fac¸on directe, mais de de´duire
son existence de manie`re indirecte en analysant la perturbation dynamique
qu’elle engendre sur son e´toile. A cause de la pre´sence de la plane`te, l’e´toile se
de´place en effet sur une orbite elliptique dont l’un des foyers est le centre de
masse du syste`me e´toile-plane`te. La valeur du demi-grand axe de cette ellipse
est proportionnel au rapport Mp/M?. Ce mouvement entraˆıne une variation
pe´riodique de trois observables : (1) la vitesse radiale de l’e´toile, (2) sa
position astrome´trique et (3) le temps d’arrive´e d’un e´ventuel signal stellaire
pe´riodique. Nous allons passer en revue l’utilisation de ces trois observables
dans la de´tection d’exoplane`tes, en commenc¸ant par celle qui a permis de
de´couvrir la majorite´ des exoplane`tes connues : la vitesse radiale.
La me´thode des vitesses radiales
L’amplitude K de la perturbation en vitesse radiale d’une e´toile due a`
une plane`te de masse largement infe´rieure en orbite circulaire autour d’elle









ou` P est la pe´riode en anne´es, Mp la masse plane´taire exprime´e en masse
de Jupiter MJ , M? la masse stellaire exprime´e en masse solaire M et i
l’inclinaison de l’orbite plane´taire. P et a, le demi-grand axe de l’orbite, sont






ou` a est en UA et M? en masses solaires. L’e´quation (5.2) nous indique que
la me´thode privile´gie les plane`tes massives a` pe´riode courte, et donc, via
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(5.3), proches de leur e´toile. De plus, elle ne peut nous donner qu’une limite
infe´rieure a` la masse de la plane`te si l’inclinaison i de l’orbite plane´taire n’est
pas connue. L’amplitude de la perturbation est inde´pendante de la distance
du syste`me, mais le haut rapport signal–sur–bruit ne´cessaire pour de´tecter
une si faible perturbation limite les observations aux e´toiles assez brillantes.
L’amplitude de la perturbation due a` Jupiter sur le Soleil, observe´ depuis
une direction situe´e dans le plan de l’orbite, serait de 12.5 ms−1, avec une
pe´riode P de 11.9 ans. Pour la Terre, cette amplitude chute a` 0.1 ms−1, avec
une pe´riode P de 1 an. La pre´cision maximale actuelle est d’environ 1 ms−1,
avec le spectrographe HARPS (High Accuracy Radial Velocity Planet Sear-
cher) [2.23] installe´ au Chili. Cela donne acce`s a` la de´couverte de plane`tes
comparables a` Saturne, ou de masse proche de celle de Neptune mais tre`s
proches de leur e´toile. La pre´cision peut-elle encore eˆtre augmente´e et nous
permettre de de´couvrir des plane`tes comparables a` notre Terre ? Les perfor-
mances des instruments peuvent sans doute eˆtre ame´liore´es, mais le principal
proble`me proviendrait alors de l’e´toile. Une e´toile de type solaire subit des os-
cillations, radiales et non-radiales, dues a` l’excitation stochastique de modes
de vibration par la zone convective situe´e sous l’atmosphe`re (modes de com-
pression). De plus, son champ magne´tique peut entraˆıner des effets comme
l’e´jection coronale de matie`re ou des inhomoge´ne´ite´s convectives sur la sur-
face entraˆınant des variations de vitesse radiale nuisibles a` la pre´cision de
la me´thode. L’ensemble de ces effets est nomme´ jitter et les amplitudes en
jeu sont du meˆme ordre que celles dues a` une plane`te tellurique, rendant la
de´tection d’un tel objet extreˆmement difficile par vitesse radiale.
Comme mentionne´ plus haut, la me´thode des vitesses radiales (V R)
ne nous donne qu’une limite infe´rieure sur la masse d’une exoplane`te. La
connaissance de l’inclinaison du syste`me est donc ne´cessaire pour confirmer
la nature plane´taire d’un objet de´couvert par vitesse radiale. Elle est possible
par la me´thode astrome´trique, ou par la me´thode des transits photome´triques
en cas de chance (voir suite). La plupart des objets sur les listes d’exoplane`tes
pourraient donc ne pas eˆtre des plane`tes, bien que des conside´rations statis-
tiques [2.24] allie´es a` la rarete´ ave´re´e des naines brunes de faible masse laissent
a` penser que beaucoup sont bel et bien des plane`tes.
La me´thode astrome´trique
Cette me´thode repose sur l’e´tude du mouvement de l’e´toile dans le plan du
ciel. Comme mentionne´ plus haut, une e´toile subit un mouvement pe´riodique
elliptique en pre´sence d’une plane`te orbitant autour d’elle. L’orbite re´elle
projete´e sur le plan du ciel sera une ellipse dont le demi-grand axe angulaire
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ou` d est la distance du syste`me en parsec, a e´tant exprime´ en UA. La
me´thode favorise donc la de´tection d’une exoplane`te massive, orbitant loin
autour d’une e´toile peu massive relativement proche de nous. Ce mouvement
s’ajoute au mouvement propre de l’e´toile et a` son mouvement apparent pa-
rallactique (une ellipse e´galement) duˆ a` l’orbite de la Terre autour du Soleil.
Il est ne´cessaire d’avoir dans le champ observe´ plusieurs e´toiles de re´fe´rence,
si possible brillantes et lointaines. A titre indicatif, Jupiter orbitant autour
du Soleil observe´ depuis une distance de 10 parsec entrainerait une amplitude
astrome´trique de ∼ 0.5 seconde d’arc. La Terre donnerait quant a` elle une
amplitude de ∼ 3 10−7 seconde d’arc.
La me´thode comple´mente bien celle des vitesses radiales. En effet, si a est
connu par cette dernie`re, d par l’e´tude du mouvement parallactique et si M?
est estime´ par le type spectral de l’e´toile ou par un trace´ e´volutif stellaire,
alors la me´thode donne la masse de la plane`te sans ambiguite´, et l’inclinaison
du syste`me par la meˆme occasion.
L’astrome´trie depuis le sol n’a pas encore permis de de´tecter une exo-
plane`te, la turbulence atmosphe´rique empeˆchant d’atteindre le niveau de
pre´cision ne´cessaire. Des instruments en cours de de´veloppement devraient
cependant permettre d’atteindre un niveau de pre´cision de 10−5 seconde d’arc
dans un proche avenir, en utilisant l’interfe´rome´trie (Palomar Testbed [2.25],
Keck [2.26], V LTI [2.27]). Cependant, ces instruments ne seront utilisables
que pour l’observation de champs tre`s e´troits, ce qui est un handicap. En
effet, les e´toiles proches sont, pour la plupart, situe´es dans des champs peu
denses : un champ trop e´troit risque de ne pas fournir suffisament d’e´toiles
de re´fe´rence, ne´cessaires pour de´terminer le mouvement de l’e´toile e´tudie´e.
L’astrome´trie spatiale peut permettre d’atteindre des pre´cisions encore
plus grandes. L’utilisation du syste`me de guidage du HST a de´ja` permis de
de´tecter le mouvement d’une e´toile duˆ a` une plane`te qui avait e´te´ de´couverte
auparavant par la me´thode des vitesses radiales, ce qui a fourni par la meˆme
occasion l’inclinaison du syste`me [2.28].
L’analyse des re´sultats du satellite Hipparcos a permis de poser des limites
supe´rieures sur les masses de quelques exoplane`tes [2.29][2.30][2.31], mais sa
pre´cision de l’ordre de 10−3 seconde d’arc est insuffisante pour re´ellement
contraindre les syste`mes plane´taires proches ou pour permettre de nouvelles
de´couvertes. Deux missions spatiales ambitieuses sont en phase de pre´paration
et devraient atteindre des pre´cisions astrome´triques de l’ordre de 10−6 se-
conde d’arc. Il s’agit des missions SIM (NASA) [2.32][2.33] et GAIA (ESA)
[2.34] [2.35] . Ces deux missions utiliseront l’interfe´rome´trie depuis l’espace
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pour e´tudier les syste`mes plane´taires connus et en de´couvrir de nouveaux.
En supposant que seulement 4-5 % des e´toiles de type solaire ont une plane`te
de la masse de Jupiter, GAIA devrait pouvoir de´tecter 10 000 plane`tes de
pe´riode comprise entre 1 et 10 ans, pour des e´toiles allant jusqu’a` la 15e
magnitude [2.36].
La de´tection de plane`tes telluriques par la me´thode astrome´trique depuis
l’espace pourrait sembler possible si la limite en pre´cision de 10−6 seconde
d’arc e´tait franchie dans l’avenir. Cependant, l’e´clat d’une e´toile n’est pas
uniforme sur toute sa surface, des inhomoge´ne´ite´s de tempe´rature dues a` la
convection et au champ magne´tique existent : pour le Soleil, il s’agit des
fameuses taches solaires. Le mouvement de ces taches duˆ a` la rotation, l’ap-
parition et la disparition ou les variations d’e´clat de ces taches engendreraient
un mouvement du photocentre de l’e´toile qui pourrait masquer un e´ventuel
mouvement dynamique duˆ a` la pre´sence d’une plane`te tellurique.
La me´thode du de´lai temporel - pulsars
C’est cette me´thode qui a permis la de´couverte des premie`res exoplane`tes
en 1992 [2.4]. Elle ne peut s’appliquer qu’a` une classe particulie`re d’e´toiles, les
pulsars radios. Il s’agit d’e´toiles a` neutrons en rotation tre`s rapide, forme´es
lors de l’explosion en supernova d’une e´toile massive (8-20 M) en fin de
vie. Un pulsar e´met deux fins rayons d’e´mission radio paralle`les a` l’axe de
son dipoˆle magne´tique. Le non-alignement de cet axe avec l’axe de rotation
permet, dans le cas d’une configuration ade´quate, de de´tecter un signal radio
pe´riodique. Les pulsars dote´s de la rotation la plus rapide (pulsars milli-
secondes) sont des objets tre`s rares qui font partie d’un syste`me binaire,
le compagnon e´tant une naine blanche ou une e´toile a` neutrons. Ils consti-
tuent des standards temporels extreˆmement pre´cis, la pe´riode du signal radio
n’e´voluant que de fac¸on minime (∼ 10−19ss−1). Si une plane`te est pre´sente
autour d’un pulsar, les variations du temps de voyage de la lumie`re au cours
de l’orbite du pulsar autour du centre de masse du syste`me donneront lieu a`
des changements dans le temps d’arrive´e du signal. Pour les pulsars millise-
condes, des objets de masse infe´rieure a` celle de la Lune seraient de´tectables
par cette me´thode, alors que des plane`tes telluriques pourraient eˆtre trouve´es
autour de pulsars “normaux” (pe´riode de l’ordre de la seconde).
A l’heure actuelle, seuls deux pulsars sont connus pour posse´der une ou
plusieurs plane`tes : PSR 1257+12 [2.4][2.37][2.38] et PSR B1620-26 [2.39].
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5.2.3 Photome´trie
Deux me´thodes de de´tection base´es sur l’analyse de l’e´volution tempo-
relle de la magnitude apparente des e´toiles existent. Il s’agit de la me´thode
des microlentilles gravitationnelles, que nous pre´sentons ci-dessous, et de la
me´thode des transits photome´triques. C’est cette dernie`re que CoRoT utili-
sera pour de´tecter des exoplane`tes, et j’ai consacre´ une partie de ma the`se a`
l’e´tude et a` l’ame´lioration de son potentiel, c’est pourquoi elle sera pre´sente´e
de manie`re plus pousse´e dans le chapitre suivant.
Microlentilles gravitationnelles
Cette me´thode repose sur la microfocalisation gravitationnelle qui sur-
vient lorsqu’un objet compact en avant-plan (nomme´ la microlentille) se
place entre l’observateur et une source lumineuse. Le champ gravitation-
nel de la microlentille courbe les rayons lumineux de l’objet d’arrie`re-plan,
comme pre´vu par la relativite´ ge´ne´rale [2.40]. Le re´sultat est le changement
en forme et en position de l’image de l’objet d’arrie`re-plan. Etant donne´ que
la lumie`re passant de chaque coˆte´ de la microlentille peut eˆtre courbe´e pour
atteindre l’observateur, plusieurs images de l’objet d’arrie`re-plan sont pos-
sibles. Pour des lentilles de masse stellaire ou plane´taire, la se´paration de ces
images est trop petite pour eˆtre re´solue. Ne´anmoins, e´tant donne´ que le flux
total atteignant l’observateur est plus grand dans ce cas, la pre´sence de la mi-
crolentille (e´toile ou e´toile + plane`te) est de´duite de la hausse de luminosite´
apparente de l’objet d’arrie`re-plan. Si la lentille est double (e´toile + plane`te),
les effets de focalisation de ces deux lentilles se combinent de manie`re non-
line´aire pour cre´er des variations rapides dans la courbe de lumie`re de l’objet
d’arrie`re-plan. La mode´lisation de ces variations permet d’obtenir une es-
timation du rapport des masses des deux objets ainsi que de leur distance
projete´e. Einstein lui-meˆme reconnaissait cette me´thode dans son principe,
bien qu’il pensait qu’elle soit inutilisable en pratique, e´tant donne´ la pre´cision
qu’elle reque´rait [2.41].
En raison de la faible probabilite´ intrinse`que de l’alignement ge´ome´trique
ne´cessaire, cette me´thode ne´cessite d’observer un nombre tre`s e´leve´ d’e´toiles
en meˆme temps, situe´es a` distance suffisante, qui constitueront les sources
d’arrie`re-plan. Pour cette raison, le bulbe galactique, les nuages de Magel-
lan ou la galaxie d’Androme`de constituent des cibles de choix. Depuis 1993,
plusieurs programmes ont e´te´ organise´s, donnant lieu a` l’observation de cen-
taines de phe´nome`nes de microlentille. Citons EROS [2.42], OGLE [2.43],
MACHO [2.44], DUO [2.45], MOA [2.46] et PLANET [2.47]. Jusqu’il y a
peu, seuls deux e´vene´ments e´taient conside´re´s comme re´ve´lant de fac¸on fiable
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la pre´sence d’une exoplane`te :
– Une plane`te de masse∼ 2MJ a e´te´ de´tecte´e a` la fois parOGLE etMOA
[2.48]. Elle orbiterait a` une distance d’environ 3 UA autour d’une e´toile
situe´e a` ∼ 5200 pc de notre syste`me solaire.
– Une plane`te de masse ∼ 2.7MJ , orbitant a` ∼ 3 UA d’une e´toile situe´e
aussi a` ∼ 5200 pc de nous [2.49]. Cet e´ve´nement a e´te´ lui aussi observe´
par plusieurs e´quipes.
En janvier de cette anne´e 2006, un consortium scientifique regroupant les
e´quipes OGLE, MOA et PLANET a annonce´ la de´tection d’une plane`te
de ∼ 5.5 M⊕ (masses terrestres) orbitant une e´toile situe´e a` ∼ 6600 pc de
notre syste`me solaire [2.50]. Sa pe´riode orbitale est de ∼ 3800 jours. C’est a`
ce jour l’exoplane`te la moins massive de´tecte´e.
La me´thode des microlentilles gravitationnelles est suffisamment sensible
pour de´tecter des plane`tes telluriques, mais elle souffre ne´anmoins d’un gros
de´savantage. Un e´ve`nement ne peut eˆtre observe´ qu’une seule fois, ce qui
rend toute e´tude ulte´rieure impossible. Elle pourrait ne´anmoins permettre
d’obtenir des statistiques inte´ressantes sur les exoplane`tes dans notre ga-




La me´thode des transits
photome´triques
Une occultation est la diminution provisoire de la luminosite´ d’un astre
lorsqu’un autre astre en orbite autour du premier passe devant lui. Dans le
contexte qui nous inte´resse, on peut distinguer le passage d’une plane`te de-
vant son e´toile (transit plane´taire) et le passage de l’e´toile devant la plane`te
(occultation plane´taire). Le phe´nome`ne de transit plane´taire ne peut se pro-
duire que si la configuration ge´ome´trique le permet : le plan orbital doit eˆtre
pratiquement perpendiculaire au plan du ciel. La plane`te e´tant plus froide que
l’e´toile, elle posse`de une luminosite´ plus faible que cette dernie`re en optique,
ce qui explique la de´croissance du flux observable. Nous allons de´velopper
les caracte´ristiques de la me´thode une par une, en commenc¸ant par la plus
contraignante, la probabilite´ ge´ome´trique.
6.1 Probabilite´ ge´ome´trique d’un transit
Conside´rons une plane`te de rayon Rp en orbite circulaire autour d’une
e´toile de rayon R∗, le rayon orbital valant a et l’inclinaison de l’orbite i. Pour
qu’un phe´nome`ne de transit soit possible, il faut que (voir Figure 6.1) :
a cos i ≤ R∗ +Rp (6.1)
cos i pouvant prendre n’importe quelle valeur entre 0 et 1. La probabilite´














Fig. 6.1 – Ge´ome´trie d’un transit plane´taire vu depuis l’observateur (bas) et
depuis une direction perpendiculaire (haut) [2.51].
Si nous calculons Ptr pour les plane`tes du syste`me solaire, nous constatons
que les valeurs obtenues sont . 1 % pour les plane`tes telluriques internes,
tandis qu’elles chutent sous la barre du millie`me pour les plane`tes ge´antes
externes. Nous voyons donc que le principe meˆme de la me´thode oblige a`
l’observation d’un nombre e´leve´ d’e´toiles afin de maximiser la probabilite´
d’avoir un nombre relativement important de syste`mes e´toile-plane`te pour
lesquels la configuration ge´ome´trique est ade´quate. Nous constatons aussi
que la me´thode favorise la de´tection de plane`tes en orbite proche.
6.2 Fre´quence et dure´e du transit - feneˆtre
d’observation
La pe´riodicite´ d’un transit donne´ est obtenue par la troisie`me loi de Ke-
pler (e´quation 5.3). Si la pe´riode est mesure´e et la masse stellaire interpole´e
a` partir d’un trace´ d’e´volution stellaire, on obtient le demi-grand axe de
l’orbite.





















− cos2 i (6.4)
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Fig. 6.2 – Diagramme she´matique montrant l’influence de l’inclinaison sur
la courbe de lumie`re d’un transit plane´taire [2.52]. Sur la figure a sont
repre´sente´s un transit non-central (haut), un transit central (milieu) et un
transit partiel (bas). La figure b repre´sentent les courbes de lumie`re corres-
pondantes en ne´gligeant l’effet de l’assombrissement centre–bord, tandis que
la figure c en tient compte. Les parame`tres utilise´s pour calculer ces courbes
sont Rp = 1.4 RJ , R∗ = R, a = 0.05 UA et un assombrissement centre–bord
solaire a` 0.8 µm.
L’inclinaison i peut donc eˆtre obtenue a` partir de la mesure de tT , a` condition
d’obtenir R∗ (et donc Rp via l’e´quation 6.5, voir suite) et M∗ a` partir d’un
trace´ d’e´volution stellaire et de connaˆıtre la pe´riode par l’observation de
plusieurs transits. La Figure 6.2 nous montre l’influence de l’inclinaison sur
la courbe de transit.
La dure´e d’un transit, donne´e par la formule 6.3, est de l’ordre de quelques
heures pour une plane`te en orbite rapproche´e, rendant possible l’observation
d’un transit dans son inte´gralite´ depuis le sol, malgre´ la discontinute´ des
observations.
Un des parame`tres importants d’un projet cherchant a` de´tecter des tran-
sits plane´taires est d’ailleurs cette feneˆtre d’observation. Si celle-ci est discon-
tinue ou n’est pas assez longue, il est clair qu’a` la probabilite´ ge´ometrique
s’ajoute la probabilite´ qu’un transit donne´ soit observe´, observe´ en partie
ou au contraire rate´. C’est pourquoi l’espace pre´sente un e´norme avantage
par rapport au sol, car il permet l’observation continue d’un meˆme champ
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pendant des dure´es tre`s longues. Depuis le sol, le cycle jour-nuit et le climat
donnent lieu a` une feneˆtre d’observation beaucoup moins favorable. Signa-
lons ne´anmoins l’existence d’un site au haut potentiel pour la me´thode des
transits, le Dome C en Antarctique. Ses 3 mois de nuit continue en hiver et
ses tre`s bonnes conditions d’observation [2.53] lui donnent un inte´reˆt certain,
et un projet de recherche d’exoplane`tes par transits depuis ce site existe de´ja`,
A-STEP [2.54].
6.3 Caracte´ristiques du signal
L’amplitude relative de la chute de luminosite´ due a` un transit plane´taire









ou` L? est la luminosite´ observe´e de l’e´toile. On voit donc que la chute de
luminosite´ (ou de flux) normalise´e est proportionnelle au carre´ du rayon
plane´taire. La forme du transit au niveau de la courbe de lumie`re est ca-




{[1− (Rp/R∗)]2 − [(a/R∗) cos i]2}2
{[1 + (Rp/R∗)]2 − [(a/R∗) cos i]2}2 (6.6)
ou` tF est la dure´e de la partie “plate” du transit, c’est-a`-dire la partie cor-
respondant a` la superposition totale du disque plane´taire devant le disque
stellaire (voir Figure 6.3).
Nous avons conside´re´ ici une plane`te “noire”, c’est-a`-dire beaucoup moins
lumineuse que son e´toile. Si l’on conside´re une plane`te tre`s grande et dote´e
d’un albe´do tre`s important, en orbite rapproche´e, des observations a` tre`s
haute pre´cision devraient permettre de percevoir sa pre´sence par la de´tection
de la modulation du signal photome´trique a` la fre´quence de l’orbite. Nous ne
conside´rons pas ici ce type de de´tection photome´trique.
L’amplitude du signal, donne´e par l’e´quation 6.5, sera d’environ 1 % pour
une plane`te de la taille de Jupiter en orbite autour d’une e´toile comme le So-
leil. Sachant qu’une pre´cision de ∼ 0.1 % est a` la porte´e des te´le´scopes mo-
dernes, on voit que la de´tection de plane`tes ge´antes en orbite autour d’e´toiles
de type solaire est possible depuis le sol. Ce fait est confirme´ par la de´tection
de 6 exoplane`tes ge´antes par des projets au sol utilisant la me´thode des tran-
sits photome´triques (voir section 7.4). Pour une plane`te comme la Terre,
l’amplitude du signal est ∼ 0.01 %, soit hors de porte´e des te´le´scopes actuels
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Fig. 6.3 – De´finition sche´matique des deux parame`tres tT et tF d’une courbe
de lumie`re de transit [2.55].
ope´rant au sol. L’e´laboration de missions spatiales devient donc ne´cessaire
pour de´tecter de telles cibles. Remarquons ne´anmoins que la de´tection d’une
plane`te tellurique depuis le sol pourrait eˆtre possible, d’un simple point de
vue pre´cision des mesures, autour d’une e´toile naine de tre`s petite taille,
l’amplitude du signal e´tant par exemple de ∼ 1 % pour une plane`te comme
la Terre en orbite autour d’une e´toile de sous-type spectral M8 [2.52].
6.4 Influence de l’assombrissement centre-bord
L’e´quation 6.5 ne vaut que pour une e´toile de brillance uniforme sur
toute sa surface. En re´alite´, le profil de la brillance de surface des couches
atmosphe´riques d’une e´toile, Bλ(r∗) est de´pendant de la longueur d’onde. Des
observations a` diffe´rentes longueurs d’onde sondent des couches diffe´rentes de
l’atmosphe`re stellaire. L’observation dans un filtre rouge sondera des couches
moins profondes, et donc plus froides, que dans un filtre bleu. Le disque
stellaire apparaˆıtra donc plus grand dans un filtre plus rouge. A mesure que
le disque plane´taire se superpose au disque stellaire et le traverse, il masque
des couches diffe´rentes de l’atmosphe`re stellaire. La variation du flux e´mis
d’une e´toile en fonction de la distance angulaire au centre du disque porte
le nom de loi d’assombrissement centre-bord, et de´pend bien suˆr du filtre
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Fig. 6.4 – Courbes de lumie`re the´oriques d’un transit plane´taire (Rp =
1.4RJ , R∗ = R) pour diffe´rentes longueurs d’onde [2.52]. La courbe so-
lide ne´glige l’assombrissement centre–bord, tandis que les autres, du haut
vers le bas (a` t = 0) sont calcule´es respectivement pour des longueurs d’onde
de 3, 0.8, 0.55 et 0.45 µm.
utilise´.
Si l’on veut obtenir une pre´cision importante sur les parame`tres issus
d’une courbe de transit, il convient de tenir compte de cet effet. A cause
de ce dernier, l’amplitude de la chute du flux durant le transit va de´pendre
des couches atmosphe´riques occulte´es, et donc de l’inclinaison i (voir Figure
6.2.c). La connaissance de cette dernie`re devient alors indispensable pour
obtenir le rayon plane´taire. Si l’on connaˆıt le rayon et la masse stellaire ainsi
que la pe´riode orbitale, l’e´quation 6.4 permettrait d’obtenir cette inclinaison,
connaissant la dure´e totale du transit tT , mais he´las cette dernie`re de´pend
elle aussi de l’assombrissement centre-bord. Il convient donc d’utiliser de
mode´liser cet assombrissement centre-bord. De plus, il est pre´fe´rable d’utili-
ser un filtre assez rouge, pour lequel l’effet de l’assombrissement centre-bord
sera plus faible (voir Figure 6.4). Remarquons que l’observation d’un transit
unique avec deux filtres diffe´rents permet d’obtenir la signature colore´e de
l’assombrissement centre-bord, qui peut eˆtre utilise´e pour estimer l’inclinai-
son orbitale. Il suffit alors d’utiliser l’e´quation 6.3 pour obtenir la pe´riode,
alors qu’un seul transit a e´te´ observe´ [2.51][2.55].
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6.5 Panorama des re´sultats
Le premier succe`s de la me´thode des transits photome´triques remonte
a` la fin de l’anne´e 1999. Le premier transit d’une exoplane`te fut observe´
sur l’e´toile HD 209458 [2.56][2.57], cette plane`te ayant e´te´ de´tecte´e par V R
auparavant. Le follow-up photome´trique confirma donc la nature plane´taire
de HD 209458 b, et par la meˆme occasion l’inte´reˆt de la me´thode. Les ob-
servations ulte´rieures permirent d’obtenir beaucoup d’informations sur cette
plane`te et l’e´toile qu’elle orbite : la photome´trie multi-couleur [2.58][2.59],
l’obtention d’une courbe de lumie`re de haute pre´cision avec le HST [2.60], la
de´termination pre´cise des parame`tres de l’e´toile et de sa place dans un dia-
gramme e´volutif [2.61]. Dans le meˆme temps, de nombreux travaux the´oriques
tente`rent d’expliquer la densite´ tre`s faible de la plane`te (R = 1.32 RJ pour
M = 0.69 MJ) [2.62][2.63][2.64][2.65][2.96] et de pre´dire certaines structures
observables dans le spectre stellaire qui donneraient des renseignements sur
l’atmosphe`re de la plane`te [2.67]. Et c’est le HST qui permit alors d’obser-
ver de telles structures, avec la de´tection d’une absorption due au sodium
plane´taire durant le transit [2.68], suivie de celle de l’e´norme exosphe`re de la
plane`te en Lyman–alpha [2.69]. L’hydroge`ne responsable de cette dernie`re ab-
sorption proviendrait de la photo–dissociation intense de l’eau atmosphe´rique
sous l’effet du rayonnement stellaire [2.70]. C’est ce dernier point qui explique
le deuxie`me nom donne´ a` la plane`te, Osiris, en re´fe´rence au dieu e´gyptien
dont le corps fut de´membre´ et disse´mine´. En 2005, le te´le´scope spatial infra–
rouge Spitzer permit meˆme l’observation de l’occultation plane´taire de HD
209458 b, soit la premie`re de´tection de la lumie`re e´mise par une exoplane`te
[2.71].
Suite a` ce premier succe`s avec HD 209458 b, de nombreux projets furent
mis sur pied dans le but de de´tecter des exoplane`tes par transit. En 2003,
Konacki et al. [2.72][2.73] annonce`rent la confirmation par V R de la na-
ture plane´taire d’un objet de´tecte´ par transit par le projet OGLE (Optical
Gravitational Lensing Experiment [2.43][2.49]). La plane`te de´tecte´e, nomme´e
OGLE-TR-56 b, posse`de une pe´riode remarquablement courte de 1.2 jours,
cette valeur e´tant bien en-dessous de la limite infe´rieure de la distribution en
pe´riode des plane`tes de´tecte´es par V R [2.74]. Elle inaugura donc une nouvelle
classe de plane`tes, les “Jupiters Tre`s Chauds” (Very Hot Jupiter). Quatre
autres candidats–plane`te du projet OGLE furent confirme´s par la suite par
V R [2.75][2.76][2.77], ainsi qu’un candidat du projet multi-site TrES (Trans–
Atlantic Exoplanet Survey) [2.78].
Le follow-up photome´trique de candidats-plane`te de´couverts par V R per-
mit e´galement la confirmation de la nature plane´taire de 2 autres objets,
HD 149026 b [2.79] et HD 189733 b [2.80]. Le Tableau 6.1 reprend les ca-
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Plane`te Masse (MJ) Rayon (RJ) P (jours) a (UA)
HD 149026 b 0.36 0.73 2.88 0.042
OGLE-TR-111 b 0.53 1.00 4.02 0.047
OGLE-TR-10 b 0.54 1.16 3.10 0.042
TrES-1 0.61 1.08 3.03 0.039
HD 209458 b 0.69 1.32 3.52 0.045
HD 189733 b 1.15 1.26 2.22 0.031
OGLE-TR-132 b 1.19 1.13 1.69 0.031
OGLE-TR-113 b 1.35 1.08 1.43 0.023
OGLE-TR-56 b 1.45 1.23 1.21 0.023
Tab. 6.1 – Exoplane`tes de´tecte´es ou confirme´es par transit, classe´es par
masse croissante (d’apre`s Schneider 2006, Encyclope´die des Plane`tes extra-
solaires, http ://vo.obspm.fr/exoplanets/encyclo).
racte´ristiques des exoplane`tes de´tecte´es ou confirme´es par transit.
On peut constater a` l’analyse du Tableau 6.1 que, mis a` part HD 149026
b, toutes ces plane`tes ont un rayon e´gal ou supe´rieur a` celui de Jupiter, pour
une masse infe´rieure ou supe´rieure. Ce fait est en accord avec les mode`les
the´oriques qui pre´voient que, pour les faibles masses, le rayon augmente avec
la masse, alors que pour les masses plus e´leve´es, le rayon diminue quand
la masse augmente, cet effet e´tant d’autant plus marque´ que l’irradiation
stellaire est forte [2.81].
De nombreux projets cherchent a` l’heure actuelle a` de´tecter ou a` confirmer
des plane`tes par la me´thode des transits en observant depuis le sol, tandis
que deux missions spatiales ambitieuses se pre´parent. La premie`re est bien
suˆr CoRoT , dont le lancement est pre´vu cette anne´e 2006. La deuxie`me se
nomme KEPLER et est un projet de la NASA dont l’objectif principal est
la de´tection de plane`tes de type terrestre en orbite dans la zone habitable
d’e´toiles de type solaire [2.82]. Ce satellite ne sera pas lance´ avant 2007.
Ces deux missions ainsi que les follow-up qui les suivront devraient nous
permettre de sensiblement augmenter nos connaissances dans les domaines de
la distribution des plane`tes dans notre galaxie et de la formation et l’e´volution
des syste`mes plane´taires.
6.6 Faux-positifs
L’un des proble`mes majeurs de la me´thode des transits est le taux as-
sez e´le´ve´ de fausses de´tections. A titre d’exemple, les deux premieres cam-
pagnes du projet OGLE ont donne´ lieu a` la de´tection de plus de 130 exo-
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plane`tes potentielles, alors que 5 seulement se sont re´ve´le´es eˆtre de ve´ritables
plane`tes apre`s follow-up par vitesse radiale (voir section pre´ce´dente). Nous
allons pre´senter dans cette section les 4 types principaux de “faux-positifs”,
et les moyens existants pour discriminer ces cas des ve´ritables plane`tes.
6.6.1 Binaires a` e´clipses
Les plane`tes ge´antes ont une taille similaire aux naines brunes et aux
e´toiles de type spectral M de faible masse. Cet effet est duˆ a` l’influence in-
verse sur le rayon des forces de Coulomb (R ∝ M 1/3) et de la pression de
de´ge´ne´rescence des e´lectrons (R ∝ M−1/3) [2.55]. Ce fait entraˆıne l’impos-
sibilite´ de conclure a` la nature plane´taire d’un objet par la seule me´thode
des transits photome´triques, du moins dans le cas d’une plane`te ge´ante. On
voit donc qu’il est ne´cessaire d’utiliser une autre me´thode pour confirmer la
de´tection d’une plane`te, et la me´thode utilise´e a` l’heure actuelle est celle des
vitesses radiales (V R). De plus, la combinaison de la me´thode des transits et
de celle des V R permet d’obtenir la densite´ de la plane`te, parame`tre impor-
tant pour contraindre les mode`les de formation et de migration plane´taire,
la me´thode des transits seule ne donnant que le rayon et celle des V R seule
ne donnant qu’une limite infe´rieure a` la masse.
Paralle`lement a` ces faux-positifs discriminables uniquement par un follow-
up en V R, les trois cas suivants peuvent eˆtre rejete´s dans certains cas par la
seule analyse photome´trique.
6.6.2 Binaires a` e´clipses avec une e´toile ge´ante
Le signal observe´ e´tant une chute relative du flux, un e´toile ge´ante oc-
culte´e par une e´toile naine peut donc pre´senter un signal d’amplitude compa-
rable a` celui d’un transit plane´taire. Une e´clipse secondaire permet de rejeter
cate´goriquement ce type de syste`me, mais elle peut eˆtre absente de la courbe
de lumie`re si la diffe´rence de luminosite´ entre les deux e´toiles est suffisament
importante.
Ce type de faux-positif pourra alors eˆtre rejete´ en se basant sur la dure´e
du transit. En effet, l’occultation d’une e´toile ge´ante par une e´toile naine
donnera lieu a` une dure´e de transit beaucoup plus longue que celle d’une
e´toile naine par une plane`te. De plus, si l’on dispose d’un e´chantillonnage et
d’une pre´cision photome´trique suffisants, l’utilisation de versions simplifie´es
des formules pre´sente´es dans les sections 7.2 et 7.3 permet d’estimer la masse
et le rayon de l’e´toile [2.52]. Si cela ne suffit pas ou n’est pas possible, la
classification spectrale de l’e´toile permet de trancher.
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6.6.3 Binaires a` e´clipses rasantes
Pour une certaine inclinaison i, une binaire a` eclipses peut donner lieu
a` une baisse de flux relative d’une des deux composantes du meˆme ordre
de grandeur que dans le cas d’un transit plane´taire. De plus, ici aussi, si la
diffe´rence de magnitude entre les deux composantes est suffisament e´leve´e, il
se peut qu’aucune e´clipse secondaire ne soit observable.
Dans un filtre rouge, la courbe de lumie`re d’un transit plane´taire aura
un fond assez plat, tandis que celle d’une binaire a` e´clipse rasante sera for-
tement arrondie (voir Figure 6.5). Une courbe de lumie`re de haute pre´cision
et suffisament e´chantillonne´e suffit donc, en observant dans un filtre rouge,
a` rejeter ce type de signal. Remarquons ne´anmoins sur cette figure qu’une
plane`te en transit rasant peut donner lieu a` une courbe de lumie`re de forme
tre`s similaire, mais la gamme d’inclinaisons donnant lieu a` ce type de tran-
sit plane´taire est bien plus faible (Rp  R∗) ce qui rend ce cas beaucoup
moins probable que celui d’une binaire a` e´clipses rasantes. De plus, la chute
de luminosite´ sera alors plus faible que dans le cas d’un transit normal.
Des observations de haute qualite´ combine´es a` une se´lection des candidats
base´e sur la forme du transit permettent donc de re´duire fortement ce type
de faux-positifs [2.55].
6.6.4 Blend d’une binaire a` e´clipses avec une troisie`me
e´toile
L’e´clipse d’une e´toile par sa compagne au sein d’un syste`me binaire sera
moins profonde si l’image d’une troisie`me e´toile est superpose´e a` celle de la
binaire (blend, voir Figure 6.6). Cette situation se pre´sentera d’autant plus
fre´quemment que le champ est dense et que l’image des e´toiles (PSF ) est
large. A nouveau, il se peut qu’aucune e´clipse secondaire ne soit de´tectable.
Cette situation de blend peut eˆtre tre`s difficile a` discriminer d’un authentique
transit plane´taire sans mesure en vitesse radiale.
L’obtention d’images de plus haute re´solution, que ce soit par traite-
ment des images du projet (de´convolution) ou par observation avec un autre
instrument (e.g. optique adaptative) peut permettre de trancher, mais si la
distance angulaire entre l’e´toile binaire et l’e´toile contaminatrice est vraiment
tre`s faible, cela ne suffira pas.
Si l’on connaˆıt le type spectral de l’e´toile, la solution obtenue apre`s ajus-
tement de la courbe de lumie`re donnera un rayon stellaire qui ne correspond
pas a` celui de´rive´ d’un diagramme d’e´volution stellaire. Cela constituera une
indication tre`s forte en faveur d’un blend. De plus, un de´placement du cen-
tro¨ıde de l’e´toile durant le transit est aussi un e´le´ment en faveur d’un blend.
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Fig. 6.5 – Comparaison de courbes de lumie`re the´oriques d’un transit
plane´taire (Rp = 1.4RJ , R∗ = R, a = 0.05 UA, P ≈ 4 jours) et d’une
binaire a` e´clipses rasantes (M1 = M2 = M, R1 = R2 = R, P ≈ 8.
jours)[2.52]. Haut - a : la courbe de lumie`re de la binaire a` e´clipses rasantes
(i = 85◦.11) est en trait fin continu, tandis que les autres courbes repre´sentent
les courbes de transit plane´taire pour diffe´rentes amplitudes de l’assombris-
sement centre–bord. Bas - b : la courbe de lumie`re de la binaire a` e´clipses
rasantes (i = 85◦.02) en trait continu est compare´e a` un transit plane´taire
partiel en trait discontinu.
6.6.5 De´tection d’une plane`te tellurique sans confir-
mation par V R
La me´thode des transits photome´triques constitue un des moyens les plus
prometteurs pour de´tecter des plane`tes de type terrestre [2.83][2.51]. Sa sensi-
bilite´ lui permettrait the´oriquement de de´tecter de tels objets autour d’e´toiles
trop faibles pour pouvoir obtenir une confirmation par V R. Dans certains cas,
une photome´trie de pre´cision et d’e´chantillonnage suffisants associe´e avec la
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Fig. 6.6 – Effet de la pre´sence d’une troisie`me e´toile superpose´e (blende´e)
sur la courbe de lumie`re d’une binaire a` e´clipses. La courbe de lumie`re sans la
troisie`me e´toile (pointille´) devient nettement moins profonde en la pre´sence
de celle–ci (trait continu) et mimique une courbe de transit plane´taire.
connaissance du type spectral de l’e´toile devrait ne´anmoins permettre d’avoir
une confiance e´leve´e en la nature plane´taire de l’objet de´tecte´. En effet, dans
le cas d’une plane`te tellurique, il n’y a plus de´ge´ne´rescence du rayon avec
celui d’une naine brune ou d’une e´toile M. Le type spectral de l’e´toile devrait
permettre, du moins dans certains cas, de rejeter l’hypothe`se d’un blend
ou d’un binaire a` e´clipses avec une composante ge´ante, et une courbe de
lumie`re suffisamment pre´cise suffirait a` rejeter l’hypothe`se d’une binaire a`
e´clipses rasantes. Il faut ne´anmoins souligner que le transit d’une plane`te tel-
lurique devant une e´toile de type solaire entraˆıne une chute de flux relative
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extreˆmement faible (0.01 %) et qu’une pre´cision photome´trique de l’ordre
de 0.001% par mesure serait ne´cessaire, ce qui est encore loin des meilleures
pre´cisions actuelles (0.1 %). De plus, meˆme pour une e´toile peu active, la
variabilite´ intrinse`que de l’e´toile de´graderait la courbe de transit a` ce niveau
de pre´cision, rendant la capacite´ de trancher en faveur d’un transit plane´taire
bien plus difficile [F. Pont 2005, communication prive´e], bien que l’influence
de ce bruit serait d’autant plus faible qu’un grand nombre de transits serait
observe´. Ce cas de figure pourrait n’eˆtre applicable que pour des e´toiles de
tre`s petits rayons (e´toiles M), pour lesquelles la chute de flux relative due au
transit d’une Terre est bien plus importante (0.05 a` 1%).
De telles de´tections n’apporteraient bien suˆr pas beaucoup de contraintes
sur les mode`les de formation et d’e´volution plane´taire, car on ne disposerait
alors que d’une estimation du rayon de l’objet, sans en connaˆıtre sa masse et
donc sans aucune ide´e de sa composition. Il reste ne´anmoins qu’elles auraient
une valeur statistique certaine et pourraient nous permettre une premie`re





Etude du potentiel de projets
de recherche d’exoplane`tes par
la me´thode des transits
7.1 Introduction
Bien que de nombreux projets de recherche d’exoplane`tes par transits
existent et que deux d’entre eux ont permis la de´couverte de 6 plane`tes, aucun
projet de grande envergure depuis le sol n’a encore vu le jour. Nous parlons
ici d’un projet utilisant un grand te´le´scope (≥ 4 m) dote´ d’une came´ra a`
grand champ et observant durant un temps relativement long (quelques mois,
voire quelques anne´es avec quelques mois d’observation par an). Comme nous
l’avons vu, les projets les plus ambitieux se tournent plutoˆt vers l’espace
(CoRoT et KEPLER).
Partant de cette constatation, nous avons voulu tenter de re´pondre a`
deux questions importantes pour le futur de la recherche d’exoplane`tes par
transit :
1. Quel pourrait eˆtre le potentiel d’un projet ambitieux de recherche
d’exoplane`tes par transits depuis le sol, utilisant les instruments les
mieux adapte´s a` cette taˆche ?
2. Un tel projet depuis le sol aurait-il le potentiel de de´couvrir des plane`tes
telluriques, ou est-ce seulement possible depuis l’espace ?
Nous avons re´alise´ des simulations re´alistes afin d’estimer et comparer les
re´coltes en plane`tes ge´antes et telluriques (1) de diffe´rents projets fictifs de-
puis le sol utilisant un te´le´scope de grand diame`tre avec une came´ra a` grand
champ et (2) des missions CoRoT et KEPLER. Ces simulations nous ont
aussi permis de tester un e´ventail assez vaste de strate´gies observationnelles
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a` adopter pour un projet donne´ en vue de maximiser le taux de de´couvertes
en plane`tes, tout en minimisant le couˆt du projet en termes de temps de
te´le´scope.
Nous pre´sentons en annexe C, l’article dans lequel furent publie´s nos pre-
miers re´sultats [2.84]. La de´marche que nous avons suivie dans cette analyse
comparative est simple. Partant d’hypothe`ses sur la distribution des plane`tes
et de leurs rayons autour des e´toiles de la se´quence principale tardive, nous
avons utilise´ les diffe´rents parame`tres de projets fictifs et re´els pour calcu-
ler le nombre total de plane`tes de chaque type (telluriques, “Hot Jupiters”,
etc.) qui pourraient eˆtre de´couvertes par ces diffe´rents projets, pour le meˆme
crite`re de de´tection. Nous avons ensuite compare´ ces re´sultats et en avons
tire´ certaines conclusions. Pour pouvoir pleinement appre´cier ces re´sultats, il
faut tenir compte des points suivants.
1. Le parame`tre cle´ de cette analyse est le signal–sur–bruit (SN) par pose.
Les valeurs utilise´es proviennent des ETC (Exposure Time Calculators,
calculateurs de temps d’exposition) pour les instruments au sol et d’ar-
ticles publie´s pour les missions spatiales. Ils ne prennent pas en compte
l’effet de la scintillation (sol) et reposent tous sur l’hypothe`se d’un
bruit totalement de´pourvu de covariance, c’est–a`–dire un bruit “blanc”.
Comme souligne´ par Pont [2.85], la prise en compte de la structure cova-
riante pre´sente dans des donne´es re´elles et due a` diffe´rentes causes (es-
sentiellement atmosphe´riques pour le sol) peut grandement diminuer la
pre´cision photome´trique. Une partie de cette covariance (ou “bruit rou-
ge”) sera plus ou moins soustraite selon le choix des e´toiles de re´fe´rence,
la me´thode de re´duction utilise´e ou le post–traitement e´ventuellement
applique´ (e.g. SY S-REM [2.86]). Ce proble`me est, a` l’heure actuelle,
tre`s mal compris. Sa formalisation est donc pre´mature´e, mais il nous
faut insister sur le fait que les SN utilise´s dans notre analyse sont des
limites maximales qui ne pourraient eˆtre atteintes qu’apre`s soustraction
totale du “bruit rouge”.
2. L’encombrement du champ est aussi un facteur important qui n’est pas
pris en compte dans cette premie`re analyse. Son effet est double : il rend
plus difficile la de´tection d’un transit plane´taire pour une e´toile blende´e
avec d’autres, et augmente la proportion de faux-positifs. Comme nous
l’avons vu, ce dernier point est particulie`rement pre´judiciable, car la na-
ture plane´taire d’un objet doit eˆtre confirme´e par un follow-up couˆteux
en temps et en argent. Dans une analyse comple´mentaire pre´sente´e
par la suite, nous avons tenu compte du premier effet, la diminution
du SN moyen en fonction de l’encombrement du champ, mais nous
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n’avons pas mode´lise´ la variation du rapport fausses de´tections sur
vraies de´tections, notre formalisation n’e´tant pas adapte´e a` cette taˆche.
3. Nous ne nous sommes pas pre´occupe´s dans cette premie`re analyse de la
confirmabilite´ imme´diate des plane`tes de´tecte´es. Malgre´ son e´volution
constante, la me´thode des vitesses radiales a bien suˆr une sensibilite´ li-
mite´e et la confirmation d’une plane`te autour d’une e´toile de magnitude
I = 18 pourrait s’ave´rer impossible a` l’heure actuelle. Le terme “plane`te
de´tecte´e” utilise´ dans l’article ne doit pas eˆtre confondu avec le terme
“plane`te confirme´e”. Les deux missions spatiales ont un avantage a` ce
niveau par rapport a` des projets profonds depuis le sol, car en obser-
vant des e´toiles relativement brillantes, elles permettront une confirma-
tion avec les instruments actuels de la nature plane´taire de la plupart
des objets qu’elles de´tecteront [S. Udry, communication prive´e]. Nous
abordons ce proble`me dans notre analyse comple´mentaire pre´sente´e ci-
dessous.
7.2 Re´sultats de la premie`re analyse
Nous renvoyons le lecteur a` notre article repris en annexe C
On the potential of extrasolar planet transit surveys, Gillon et al.,
2005, A&A, 442, 731-744 [1.32].
7.3 Analyse comple´mentaire
A la suite de notre article, nous avons voulu analyser l’influence de l’en-
combrement du champ sur le potentiel d’un projet de recherches d’exo-
plane`tes par transit et incorporer cet aspect dans notre analyse comparative.
Nous avons e´galement voulu prendre en compte l’effet de la scintillation pour
les projets depuis le sol. L’objectif e´tait ici de tenter d’obtenir un projet “op-
timal” depuis le sol et le comparer aux missions spatiales. C’est pourquoi
nous n’avons conside´re´ que l’instrument le plus performant d’apre`s notre
premie`re analyse, V ISTA-vis, et le filtre donnant les meilleurs re´sultats, le
filtre I. Nous avons teste´ diffe´rentes strate´gies avec cette combinaison. Nous
avons e´galement effectue´ une simulation en supposant V ISTA-vis place´ au
Dome C, afin de mettre en e´vidence l’influence d’une meilleure feneˆtre d’ob-
servation. Un autre test re´alise´ fut de supposer KEPLER observant depuis
le sol, avec la meˆme strate´gie, afin de mettre en e´vidence l’avantage d’aller
dans l’espace pour un tel projet.
Il nous a e´galement semble´ important de ne plus conside´rer pour le sol
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les plane`tes de´tecte´es mais non confirmables par V R. Il est en effet impor-
tant pour cette analyse comparative de ne pas spe´culer sur ce que seront
les pre´cisions atteignables en V R dans le futur, mais de tenter de re´pondre
de manie`re rigoureuse a` une question simple : que peut-on faire aujourd’hui
depuis le sol par rapport a` ce qui est possible depuis l’espace ?
Nous de´taillons dans les sections suivantes la manie`re dont nous avons
proce´de´ pour ajouter ces nouveaux e´le´ments dans notre analyse, puis donnons
nos re´sultats, nos conclusions et les perspectives souleve´es par ce travail.
7.3.1 Description des modifications apporte´es
Prise en compte de l’influence de l’encombrement du champ
Le fait que l’image (PSF ) d’une e´toile sur le de´tecteur ait une certaine
extension spatiale entraˆıne que, si plusieurs e´toiles sont pre´sentes dans le
champ d’observation, il existe une certaine probabilite´ pour que certaines de
ces e´toiles aient une partie de leur PSF qui se superpose a` celle d’autres
e´toiles (blend). Si l’on suppose qu’une de ces e´toiles blende´es pre´sente un
signal de transit plane´taire durant l’observation, on aura une de´gradation
de ce signal par la combinaison de deux effets : la dilution du signal et
l’augmentation du bruit.
La dilution du signal vient du fait que le signal en lui-meˆme est une
diminution relative de la luminosite´ d’un objet. Dans le cas ou` l’objet est
une e´toile isole´e, l’amplitude du signal est donne´e par la formule 6.5. Dans
le cas ou`, a` la luminosite´ de l’e´toile cible L∗, se rajoute une partie Lblend de









On voit donc que la contamination de la PSF entraˆıne une diminution de
l’amplitude du signal, rendant la de´tection de celui-ci plus difficile.
L’effet d’augmentation du bruit provient du fait que la lumie`re provenant
de l’e´toile blendante posse`de son propre bruit de photons, qui se rajoute a`
celui de l’e´toile-cible. Si, de plus, l’e´toile contaminatrice posse`de une certaine
variabilite´ intrinse`que, elle constituera e´galement une autre source de bruit.
Le SN diminue donc en cas de blend, et il est important de pouvoir pre´dire
ce que deviennent les nombres de plane`tes de´tecte´es en tenant compte de cet
effet, d’autant que, comme nous l’avons vu, le principe meˆme de la me´thode
force a` l’observation d’un tre`s grand nombre d’e´toiles dans le meˆme champ.
A coˆte´ de ces deux effets ne´fastes, il nous faut tenir compte du fait
que l’encombrement a aussi un autre effet lors de la de´tection des e´toiles
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Fig. 7.1 – Repre´sentation des 3 cas possibles lors de l’utilisation d’un algo-
rithme de de´tection de sources ponctuelles sur deux e´toiles blende´es. Haut :
les PSF des e´toiles telles qu’apparaissant sur l’image. Milieu : les PSF
des e´toiles telles qu’elles apparaˆıtraient sur une image de bien meilleure
re´solution. Bas : les sources de´tecte´es par l’algorithme.
cibles pour la photome´trie. Pour accomplir cette taˆche, on va ge´ne´ralement
utiliser des images de bonne re´solution a` haut SN et un algorithme de
de´tection d’e´toiles comme DAOFIND (sous-routine du package de pho-
tome´trie DAOPHOT [2.87]). Si l’on conside`re 2 e´toiles dont les PSF se
chevauchent, on peut distinguer avec un tel algorithme 3 re´sultats possibles
selon la distance entre ces 2 e´toiles sur l’image et leur magnitude (voir Figure
7.1) :
1. Les PSF des e´toiles se chevauchent presque totalement et l’algorithme
ne de´tecte qu’une seule e´toile (colonne 1 de la Figure 7.1).
2. Les e´toiles sont tre`s proches et le chevauchement de leurs PSF conduit
a` l’existence d’un ou plusieurs maxima de flux qui vont eˆtre interpre´te´s
par l’algorithme de de´tection comme signe de la pre´sence d’e´toiles. Il se
peut aussi que la combinaison des PSF soit interpre´te´e comme signe
de la pre´sence d’un objet e´tendu et ne conduise pas a` la de´tection de la
moindre e´toile. Le re´sultat sera donc la de´tection d’un mauvais nombre
d’e´toiles et, si de´tection, a` des coordonne´es errone´es. La photome´trie
dans ce cas de figure est totalement compromise (colonne 2 de la Figure
7.1).
3. Les e´toiles sont suffisament e´loigne´es que pour permettre leur de´tection
correcte, meˆme si les ailes de leur PSF se chevauchent (colonne 3 de
la Figure 7.1).
Dans le cas 2, il y a perte totale de l’information, tandis que dans les cas 1
et 3, il y de´gradation d’un e´ventuel signal selon les 2 processus cite´s ci-dessus,
a` savoir la dilution du signal et l’augmentation du bruit. Nous avons analyse´
l’importance de ces 3 cas de la fac¸on suivante.
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Nous avons construit des images synthe´tiques de paires d’e´toiles simulant
des observations faites a` partir du sol depuis un site de bon seeing, afin de
de´tecter les e´toiles cibles d’un projet de recherche d’exoplane`tes par tran-
sits, qu’il soit terrestre ou spatial. La PSF des e´toiles y e´tait repre´sente´e
par une double gaussienne1 de largeur a` mi-hauteur de 4 pixels, ce qui cor-
respondrait a` un seeing d’environ 0.5 seconde d’arc pour une taille de pixel
de 0.13 seconde d’arc/pixel, donnant lieu a` un bon e´chantillonnage. Nous
avons ajoute´ l’image d’un ciel constant d’une valeur en ADU (pas codeur,
Analog Digit Unit) de 400 et une image de bruit. Celle-ci est obtenue en
multipliant l’image d’un bruit gaussien de moyenne 0 et d’e´cart–type 1 par
la racine carre´e de l’image compose´e des PSF et du ciel. La gamme d’in-
tensite´s stellaires analyse´es allait d’une valeur maximale en ADU d’environ
50000 dans le pixel central de la PSF , valeur cense´e repre´senter le de´but de la
non-line´arite´, a` une valeur minimale d’environ 400 ADU , la valeur du ciel. Le
pas en magnitude dans cette gamme d’intensite´s e´tait d’une demi-magnitude.
Pour chaque combinaison possible d’e´toiles dans cette gamme de magnitudes,
nous avons cre´e´ plusieurs images avec une se´paration entre les e´toiles allant
de 0 pixel a` une dizaine de pixels, par pas d’un demi-pixel. Nous avons donc
obtenu au final un ensemble d’images de paires d’e´toiles diffe´rant les unes des
autres par les magnitudes des e´toiles et la se´paration entre ces e´toiles. Pour
chaque cas de figure, nous avons fabrique´ dix images que nous avons addi-
tionne´es, afin d’augmenter le signal–sur–bruit. Nous avons alors utilise´ sur
chaque image le software DAOFIND inclus dans la package photome´trique
DAOPHOT [2.87] d’IRAF. La de´tection des e´toiles-cibles avec DAOPHOT
se fait en plusieurs e´tapes. Tout d’abord, l’algorithme DAOFIND ne´cessite
l’introduction de certains parame`tres :
1. le bruit de lecture, que nous avons fixe´ a` 1 e´lectron/pixel
2. le gain, que nous avons fixe´ a` 1 e´lectron par ADU
3. le niveau de saturation en ADU , que nous avons fixe´ a` 600000, ce
qui correspond a` la valeur de 60000 ADU pour une pose individuelle
(convertisseur 16 bit)
4. la largeur a` mi-hauteur approximative (FWHM : Full Width at Half
Maximum) de la PSF , fixe´e a` 4 pixels
5. la valeur minimale a` conside´rer, que nous avons fixe´e a` la valeur du ciel
moins 5 sigmas
6. un seuil de de´tection, que nous avons fixe´ a` 5 sigmas au de´but
1Deux gaussiennes de meˆme centre et de largeurs diffe´rentes permettent une
repre´sentation suffisamment re´aliste du profil de seeing dans la majorite´ des cas.
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DAOFIND convolue l’image par une gaussienne de largeur a` mi-hauteur
FWHM afin de mettre en e´vidence les objets stellaires et les de´tecter par
recherche de pics de luminosite´ de largeur correcte. Ainsi, DAOFIND ne
de´tecte pas (en principe) les galaxies et autres objets non-stellaires.
Apre`s une premie`re utilisation de DAOFIND, nous avons effectue´ une
analyse photome´trique comple`te avec DAOPHOT (photome´trie d’ouver-
ture, de´termination de la PSF , photome´trie par ajustement de cette PSF ),
le re´sultat nous inte´ressant e´tant la carte des re´sidus apre`s soustraction des
PSF . Il nous a fallu alors re´utiliser DAOFIND sur cette image des re´sidus
pour y repe´rer d’e´ventuelles e´toiles non de´tecte´es lors du premier essai pour
cause de blend, avec un seuil de de´tection plus e´leve´ (nous avons utilise´ un
seuil de 35 sigmas, des valeurs infe´rieures donnant lieu a` la de´tection de
beaucoup d’objets faibles fictifs). Nous avons constate´ qu’un troisie`me cycle
avec un seuil encore plus e´leve´ n’apportait pas de nouvelle de´tection d’objets
re´els.
Cette fac¸on de proce´der nous a permis d’obtenir, pour chaque paire
d’e´toiles de diffe´rentes magnitudes, les limites radiales des 3 zones de´finies
ci-dessus, a` savoir la zone ou` les 2 e´toiles sont de´tecte´es comme une seule,
la zone ou` la de´tection donne un re´sultat errone´ et ou` la photome´trie est
compromise, et la zone ou` les e´toiles sont de´tecte´es correctement.
Cela e´tant fait, nous avons besoin e´galement de connaˆıtre le nombre
d’e´toiles pour chaque tranche de demi-magnitude dans notre champ pour
pouvoir analyser l’influence de l’encombrement. Nous avons donc abandonne´
notre calcul des populations stellaires dans le disque galactique base´ sur le voi-
sinage solaire pour utiliser le re´sultat des simulations de champs galactiques
de Besanc¸on [2.88]. Ceux-ci sont disponibles sur internet2. Le seul parame`tre
a` rentrer pour obtenir les populations stellaires du champ en fonction de la
magnitude, hormis le filtre et les coordonne´es du champ, est la valeur de l’ex-
tinction en bande V. Nous avons utilise´ une valeur standard de 0.7 mag/kpc,
comme dans notre analyse pre´ce´dente.
Connaissant le nombre d’e´toiles pour chaque tranche de demi-magnitude
et l’aire de chacune des zones de´finies ci-dessus pour chaque blend avec une
autre e´toile de magnitude donne´e, il est possible de calculer la probabilite´
P(A+0B,X) qu’une e´toile de magnitude A soit blende´e en zone X avec 0 e´toile
de magnitude B, la probabilite´ P(A+1B,X) qu’elle soit blende´e avec 1 e´toile,
la probabilite´ P(A+2B,X) qu’elle soit blende´e avec 2 e´toiles, etc. En effet, en







ou` µ est donne´ par le rapport de l’aire de la zone X sur l’aire totale du champ,
multiplie´ par le nombre total d’e´toiles de magnitude B dans le champ. Nous
avons en fait de´coupe´ chaque zone en sous-zones de plus petite extension,
afin d’ame´liorer l’e´chantillonnage. Notre programme peut donc tenir compte
de chaque cas particulier de blend en lui attribuant un poids statistique et
en calculant le rayon plane´taire minimal de de´tection dans chaque cas, il lui
suffit de calculer ce que devient le signal–sur–bruit pour chacun de ces cas.
Calcul du SN - effet de la scintillation
Comme nous avons conside´re´ dans cette analyse deux effets supple´mentai-
res, la scintillation et les blends, nous n’avons plus utilise´ de SN calcule´ a`
l’avance, mais nous avons plutoˆt inclus le calcul du SN dans le programme
lui–meˆme, afin qu’il soit estime´ dans chaque cas particulier. Nous devons
distinguer 3 cas, a` savoir en l’absence de blend, avec blend et photome´trie
d’ouverture, avec blend et ajustement de PSF .
a. Signal–sur–bruit en l’absence de blend Dans ce cas, le signal–sur–
bruit par pose a e´te´ calcule´ par la formule suivante :
SN =
Ne√
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De´taillons chacun des termes intervenant dans cette e´quation et les valeurs
utilise´es pour les projets conside´re´s :
– Ne est le nombre de photoe´lectrons de´tecte´s pour une pose et dus au
flux de l’e´toile. Ce nombre de´pend du filtre, de la magnitude et du
type spectral de l’e´toile, des caracte´ristiques du de´tecteur, de la taille
du masque (si on pratique de la photome´trie d’ouverture), de la masse
d’air et de la transparence du ciel pour les projets au sol.
Pour KEPLER, le site web de la mission nous apprend que Ne est es-
time´ a` 216667 e´lectrons par seconde pour une e´toile G2V de magnitude
123. Nous basant sur le fait que la majorite´ des e´toiles susceptibles de
donner lieu a` la de´tection de plane`tes par CoRoT et KEPLER sont de
type solaire, nous avons exclu toute de´pendance de Ne en fonction du
type spectral, ce qui nous permet pour KEPLER d’obtenir la formule
suivante :
Ne = 216667 10
[0.4(12−V )]Fmask e´l./s (7.4)
ou` Fmask est la fraction du flux stellaire dans le masque. Nous l’avons
fixe´e pour KEPLER a` 0.95 [D. Koch, 2004, communication prive´e].
3http ://kepler.nasa.gov/sci/basis/diffphot.html
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Pour CoRoT , nous avons suppose´ les meˆmes performances du de´tecteur
compare´ a` celui de KEPLER, et nous avons simplement tenu compte
de la diffe´rence de taille du te´le´scope pour obtenir :
Ne = 17501 10
[0.4(12−V )]Fmask e´l./s (7.5)
Nous savons que pour CoRoT , le nombre de pixels par masque varie en
fonction de la magnitude de l’e´toile, cette strate´gie visant a` optimiser le
SN en diminuant l’influence des blends. Connaissant la taille du pixel
de CoRoT et le nombre de pixels par masque pour chaque magnitude
[2.89], notre programme calcule la portion de flux dans le masque, en
supposant que le masque est circulaire et que la PSF est une gaussienne
de 10.9 secondes d’arc de largeur a` mi-hauteur. Il nous faut pre´ciser que
ces deux hypothe`ses sont incorrectes, des masques asyme´triques de plus
de 200 types e´tant pre´vus pour CoRoT et la PSF de CoRoT e´tant elle-
meˆme hautement asyme´trique. Etant donne´s les nombres importants
d’e´toiles observe´es et la distribution ale´atoire des e´toiles les unes par
rapport aux autres, notre syme´trisation de la PSF et des masques ne
devrait pas influencer fortement les re´sultats. Par contre, le design des
masques e´tant justement destine´ a` abaisser l’influence de l’encombre-
ment, nos re´sultats pour l’influence des blends pour CoRoT doivent
eˆtre conside´re´s comme une limite supe´rieure.
Pour ce qui est des projets au sol, nous n’avons conside´re´, comme si-
gnale´ plus haut, que l’instrument nous donnant les meilleurs re´sultats
lors de notre premie`re analyse, V ISTA-vis. Nous avons utilise´ le ETC
de l’instrument FORS2 du V LT , lui aussi a` Paranal, pour obtenir Ne
pour une e´toile de type G2V, de magnitude 12 en bande I, en fixant
le seeing a` 0.7 secondes d’arc, la masse d’air a` 1.6 et en supposant une
observation a` 7 jours de la nouvelle lune. Nous n’avons conside´re´ que le
filtre I, le plus performant d’apre`s notre premie`re analyse. Apre`s avoir
corrige´ de la taille diffe´rente du te´le´scope, nous obtenons :
Ne = 411000 10
[0.4(12−I)]Fmask e´l./s (7.6)
Pour les projets au sol, nous avons fait les calculs en supposant une
photome´trie d’ouverture et une photome´trie par ajustement de PSF ,
plus pre´cise. Fmask vaut 1 dans ce dernier cas, tandis que nous avons
fixe´ sa valeur a` 0.95 pour la photome´trie d’ouverture. Nous n’avons
a` nouveau pas conside´re´ de de´pendance de Ne en fonction du type
spectral, apre`s avoir ve´rifie´ avec le ETC que cette de´pendance e´tait
tre`s faible.
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– Fp est le facteur de pointage, repre´sentant le bruit engendre´ par les
le´gers mouvemements du te´le´scope qui entraˆınent un mouvement du
masque par rapport a` l’e´toile observe´e, dans le cas d’utilisation d’une
photome´trie d’ouverture (bruit de “gigue”). Nous basant sur [2.82] et
sur [2.90], nous l’avons fixe´ a` 0.35 pour les deux missions spatiales. C’est
e´galement la valeur que nous avons utilise´e pour les projets depuis le
sol pour la photome´trie d’ouverture. Prendre ce bruit en compte pour
le sol est certainement pessimiste, vu que dans ce cas, on dispose des
images et on peut mesurer les centres pour chacune d’entre-elles, mais
nous tenions a` ne pas avantager les projets depuis le sol de quelque
manie`re que ce soit.
– σ∗ est l’e´cart–type du bruit de variabilite´ stellaire. Nous avons a` nou-
veau utilise´ dans cette deuxie`me analyse la valeur de 100 ppm, suppo-
sant ainsi que la majorite´ des e´toiles sont plus actives que le Soleil.
– σs est l’e´cart–type du bruit de scintillation, qui ne concerne e´videmment
que les projets au sol. Nous nous sommes base´s sur l’estimation de ce
bruit donne´e dans [2.91]. Nous avons amplifie´ cet e´cart–type de 20 %,
tenant compte ainsi de la remarque mentionne´e dans [2.92]. La formule






ou` d est le diame`tre du te´le´scope en cm, X est la masse d’air (fixe´e a`
1.6 dans nos calculs), h est l’altitude du site en m, h0 valant 8000 m,
et texp est le temps de pose en secondes.
– npix est le nombre de pixels dans le masque (photome´trie d’ouverture)
ou le nombre de pixels contenant 99.9 % du flux (ajustement de PSF ).
La valeur est donne´e pour CoRoT dans [2.89], tandis qu’elle est calcule´e
pour KEPLER et V ISTA-vis en tenant en compte la convolution du
signal, la taille des pixels et la proportion de flux stellaire utilise´e.
En ne fixant pas la convolution pour le sol, nous nous sommes laisse´
l’opportunite´ de tester diffe´rents niveaux de de´focalisation.
– σl est l’e´cart–type du bruit de lecture. Nous basant sur [2.82] et [2.90],
nous l’avons fixe´ a` la valeur de 12 e´l./pixel pour CoRoT et KEPLER.
Pour V ISTA-vis, nous avons pris la valeur donne´e par le ETC de
FORS2, 7 e´l./pixel.
– σci est l’e´cart–type du bruit du ciel. Pour CoRoT , nous avons utilise´ la
valeur mentionne´e par [2.90], 16 e´l./s/pixel. Pour KEPLER, l’article
utilise´ comme re´fe´rence [2.82] ne mentionne pas de valeur pour ce bruit.
Etant donne´ que KEPLER sera sur une orbite beaucoup plus favorable
que CoRoT (au point L2 du syste`me Terre-Soleil), nous avons suppose´
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ce bruit nul pour KEPLER. Pour V ISTA-vis, la valeur donne´e par
le ETC du V LT , pour les conditions moyennes cite´es ci-dessus, est de
5.5 e´l./s/pixel apre`s correction pour les tailles diffe´rentes du te´le´scope.
– σcn est l’e´cart–type du bruit de courant noir. Nous l’avons suppose´
ne´gligeable pour les missions spatiales, et utilise´ la valeur donne´e par
le ETC du V LT pour V ISTA-vis, 0.07 e´l./s/pixel.
– texp est le temps d’exposition en secondes. Il vaut 32 secondes pour
CoRoT [2.89] et 3 secondes pour KEPLER [2.82]. Pour le sol, nous
avons teste´ un temps de pose de 30 secondes.
b. Signal–sur–bruit avec blend et photome´trie d’ouverture Ici, il
convient de tenir compte des deux effets discute´s plus haut, a` savoir l’aug-
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Nb est le nombre de photoe´lectrons pre´sents dans le masque et duˆ aux e´toiles
contaminatrices. La premie`re ope´ration contient l’augmentation du bruit,
tandis que la deuxie`me repre´sente la dilution du signal. Le SN au sens propre
de la mesure photome´trique est donne´ uniquement par la ligne supe´rieure
(SN1), tandis que la valeur finale donne´e par l’e´quation (7.8) est le SN
corrige´ du fait que le signal recherche´ sera plus faible. Si l’on reprend le








avec β le seuil de de´tection et k le nombre de transits observe´s, c’est bien
ce SN corrige´ par la dilution du signal qui y intervient. Nous aurions tout
aussi bien pu calculer le SN au sens propre et multiplier le terme de droite
de l’e´quation (7.9) par (Ne + Nb)/Ne.
c. Signal–sur–bruit avec blend et ajustement de PSF Si l’on utilise
une me´thode de re´duction photome´trique par ajustement de PSF , la formule
(7.8) reste valable pour la zone 1, c’est-a`-dire dans le cas ou` plusieurs e´toiles
sont de´tecte´es comme un seul point-source. Sinon, pour la zone 3, il n’y aura
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ou` N ′b est calcule´ en tenant compte du fait que chaque pixel sera dote´ d’un
poids statistique diffe´rent en fonction de sa position par rapport au centre
de la PSF de l’e´toile analyse´e, ce qui signifie qu’un photon d’une e´toile
contaminante n’aura pas la meˆme influence sur le re´sultat de l’ajustement
s’il tombe au centre de la PSF ou au bord d’une aile. Pour s’en convaincre,
conside´rons une PSF repre´sente´e par la fonction s(x). On va l’ajuster en







(asij − di)2 (7.11)
ou` N est le nombre de pixels de l’image, σi est l’e´cart-type dans le pixel i, a
est l’intensite´ de l’e´toile analyse´e, sij est la valeur dans le pixel i de la PSF
centre´e au point j (centre de l’e´toile), et di est la valeur observe´e du flux
dans le pixel i. Obtenir l’intensite´ correcte revient ici a` annuler la de´rive´e de



































Pour obtenir le poids statistique a` attribuer a` un pixel k, il suffit de de´river










On voit donc que le poids statistique de chaque pixel est donne´ par la valeur
de la PSF en ce point multiplie´e par un facteur de normalisation. En sim-
plifiant et en conside´rant que chaque pixel posse`de un e´cart–type identique,







Cette simplification sera d’autant plus valable que le bruit est domine´ par le
bruit de ciel, de lecture et de courant noir, donc pour les e´toiles faibles. Etant
donne´ que ce sont en grande majorite´ les e´toiles faibles qui contaminent les
PSF des e´toiles observe´es dans un champ et que l’effet des blends sera d’au-
tant plus important que l’e´toile observe´e est faible, nous avons imple´mente´
la formule (7.17) dans notre programme. Nos re´sultats pour l’ajustement de
PSF doivent donc eˆtre conside´re´s comme optimistes pour les e´toiles fortes
ou` l’approximation utilise´e n’est plus valable. Dans le cas d’une e´toile forte









soit une constante, e´quivalant a` de la photome´trie d’ouverture. En pratique
ne´anmoins, ce sont les intensite´s de toutes les e´toiles qui sont ajuste´es en
meˆme temps, et la photome´trie d’une e´toile forte dont les ailes de la PSF
seraient contamine´es par celles d’e´toiles faibles devrait eˆtre meilleure par
ajustement de PSF que par photome´trie d’ouverture. Nous n’avons pas
de´veloppe´ plus avant cet aspect, et l’estimation donne´e dans nos re´sultats
de l’apport d’une me´thode de re´duction par ajustement de PSF doit eˆtre
vue comme une premie`re exploration the´orique du proble`me, et doit donc
eˆtre interpre´te´e avec prudence.
Types de plane`tes conside´re´s
Rappellons que dans notre premie`re analyse, nous n’avons conside´re´ que
6 types de plane`tes.
– Les V HJ : les Very Hot Jupiters, soit des plane`tes ge´antes de pe´riode
comprise entre 1 et 3 jours.
– Les HJ : les Hot Jupiters, ge´antes de pe´riode comprise entre 3 et 9
jours.
– Les GIZ : ge´antes en orbite dans la zone interme´diaire, comprise entre
la zone habitable et la zone des HJ .
– Les GHZ : ge´antes en orbite dans la zone habitable.
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– Les TIZ : plane`tes telluriques en orbite dans la zone interme´diaire.
– Les THZ : plane`tes telluriques en orbite dans la zone habitable, soit
des analogues de notre Terre.
Des e´tudes the´oriques pre´voient l’existence possible de “grosses plane`tes
telluriques”, c’est-a`-dire de plane`tes compose´es de roches et e´ventuellement
de glaces disposant d’un rayon 2 a` 3 fois plus grand que celui de la Terre
[2.93][2.94]. Ce type de plane`tes serait le re´sultat de l’agre´gation de nom-
breux plane´te´simaux dans la partie externe du disque protoplane´taire, don-
nant lieu a` la naissance d’un objet de masse infe´rieure a` ≈ 10−30M⊕, masse
juge´e ne´cessaire pour accre´ter le gaz environnant [2.95], suivie de, ou conco-
mitante a`, une phase de migration vers l’inte´rieur du disque. De plus, pour
les plane`tes gazeuses dont la migration se termine dans une zone suffisament
proche de l’e´toile centrale, les processus de photoe´vaporation pourraient eˆtre
suffisament intenses que pour faire perdre aux moins massives leur enveloppe
gazeuse sur des ordres de temps assez courts compare´s a` la dure´e de vie de
l’e´toile [2.96][2.97]. Ce dernier point expliquerait le fait que les exoplane`tes
de´tecte´es par transit a` ce jour sont en moyenne d’autant plus massives que
leur pe´riode est courte [2.98] : seules les V HJ les plus massives garderaient
leur enveloppe gazeuse, tandis que la photoe´vaporation serait moins seve`re
dans les re´gions plus lointaines de l’e´toile et permettrait a` des plane`tes moins
massives de survivre.
Pour ces raisons, nous avons ajoute´ 4 nouvelles classes de plane`tes aux 6
de´ja` conside´re´es dans notre premie`re analyse. Ces 4 classes sont :
1. Les plane`tes telluriques massives de pe´riode comprise entre 1 et 3 jours
(BTV HJZ : Big Tellurics in the Very Hot Jupiters Zone) : pour les
rayons de ces objets, nous avons a` nouveau utilise´ une distribution de
probabilite´ repre´sente´e par une sigmo¨ıde. Celle-ci est pre´sente´e dans la
Figure 7.2 et a e´galement e´te´ attribue´e aux 3 autres types de telluriques
massives. Nous avons suppose´ que ces objets sont 5 fois plus fre´quents
dans la zone des Very Hot Jupiters (V HJZ) que les gazeuses ge´antes.
2. Les plane`tes telluriques massives de pe´riode comprise entre 3 et 9 jours
(BTHJZ : Big Tellurics in the Hot Jupiters Zone) : nous avons suppose´
que ces objets sont 2 fois plus fre´quents dans la zone des Hot Jupiters
(HJZ) que les gazeuses ge´antes.
3. Les plane`tes telluriques massives dans la zone interme´diare (BTIZ :
Big Tellurics in the Intermediate Zone) : nous avons suppose´ que ces
objets sont 2 fois plus fre´quents dans la IZ que les gazeuses ge´antes.
4. Les plane`tes telluriques massives dans la zone habitable (BTHZ : Big
Tellurics in the Habitable Zone) : nous avons suppose´ que ces objets
sont 2 fois plus fre´quents dans la HZ que les gazeuses ge´antes.
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Fig. 7.2 – Distribution de probabilite´ pour les rayons des telluriques massives.
L’ordonne´e repre´sente la probabilite´ pour qu’une tellurique massive prise au
hasard ait un rayon supe´rieur ou e´gal a` la valeur donne´e en rayons terrestres
en abscisse.
Nos hypothe`ses concernant ces telluriques massives supposent donc que
ces objets sont assez fre´quents et pre´sentent des rayons relativement e´leve´s.
Vu l’absence totale de connaissance sur l’existence meˆme de ces objets, nous
jugeons ce mode`le comme suffisant pour notre analyse comparative.
Nous avons de plus utilise´ une autre distribution de rayons pour les
plane`tes ge´antes, car celle que nous avions utilise´e dans notre premie`re ana-
lyse privile´giait trop les plane`tes de petit rayon par rapport a` ce que pre´voit
la the´orie [Guillot, 2005, communication prive´e][Pont, 2005, communication
prive´e]. La Figure 7.3 repre´sente la distribution de probabilite´ pour les rayons
des plane`tes ge´antes que nous avons utilise´e dans cette nouvelle analyse. Nous
avons centre´ cette distribution sur 11 R⊕, soit environ le rayon de Jupiter.
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Fig. 7.3 – Distribution de probabilite´ pour les rayons des plane`tes ge´antes.
L’ordonne´e repre´sente la probabilite´ pour qu’une ge´ante gazeuse prise au
hasard ait un rayon supe´rieur ou e´gal a` la valeur donne´e en rayons terrestres
en abscisse.
Crite`re de de´tection
Dans notre premie`re analyse, nous avions utilise´ un crite`re de de´tection
double, a` savoir qu’une plane`te e´tait conside´re´e comme de´tecte´e si au moins
3 transits complets e´taient observe´s et si le SN par transit (partie plate)






ou` k est le nombre de transits observe´s et β un parame`tre repre´sentant la
valeur statistique de la de´tection. Dans notre premie`re analyse, nous avions
utilise´ β = 7 et 9. Il ressort des re´sultats du projet OGLE qu’aucune plane`te
n’a e´te´ de´tecte´e sous la barre β = 11 [2.99]. Ce fait pourrait eˆtre duˆ a` la
pre´sence de “bruit rouge” dans les donne´es OGLE ayant pour cause les ef-
fets syste´matiques duˆ a` la pre´sence de l’atmosphe`re [2.85]. Notre formalisme
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pourrait eˆtre adapte´ pour prendre en compte la pre´sence d’une structure co-
variante dans les courbes de lumie`re, mais ce domaine commence a` peine a`
eˆtre investigue´ et nous disposons de tre`s peu d’e´le´ments a` ce sujet. Nous avons
donc opte´ pour une prise en compte plus simple des effets syste´matiques affec-
tant les surveys en jouant uniquement sur la valeur β du seuil de de´tection.
Pour le sol, nous avons conside´re´ des surveys profonds assez similaires a`
OGLE et nous avons donc fixe´ β a` 11, tandis que pour l’espace, nous avons
conside´re´ que les effets syste´matiques avaient une influence insignifiante et
nous avons fixe´ β a` 8.
Confirmabilite´ par V R (sol)
Comme mentionne´ plus haut, nous ne voulions pas dans cette seconde
analyse privile´gier les projets profonds depuis le sol en ne tenant pas compte
de la confirmabilite´ par V R des plane`tes de´tecte´es. C’est pourquoi nous avons
utilise´ les limites supe´rieures suivantes pour les magnitudes en bande I dans
les campagnes V ISTA :
– I = 16.5 pour les plane`tes ge´antes
– I = 15 pour les plane`tes telluriques massives
– I = 13.5 pour les plane`tes telluriques
Nous nous sommes base´s sur une conversation avec S. Udry pour fixer ces
valeurs [S. Udry, 2005, communication prive´e].
Feneˆtre d’observation (sol)
Afin d’e´viter tout exce`s d’optimisme pour les projets V ISTA-vis de-
puis Paranal, nous avons de´grade´ la feneˆtre d’observation par rapport a` la
premie`re analyse. Nous avons a` pre´sent, par tranche de 10 nuits d’observa-
tion, une perte de 2 nuits se´lectionne´es au hasard (soit une de plus que dans
la premie`re analyse), ainsi qu’une perte de 10 heures re´parties de manie`re
ale´atoire dans les 8 autres nuits.
7.3.2 Re´sultats
Afin de mettre en e´vidence l’influence des blends sur le re´sultat final de
chaque projet, nous avons fait les calculs du bilan de chaque projet avec et
sans tenir compte de l’encombrement du champ.
CoRoT
Comme de´ja` mentionne´, CoRoT observera 5 champs du disque galactique
durant 150 jours chacun. Le premier sera grosso modo dans la direction du
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Type de plane`te Nsb Nb Perte (%)
V HJ 7.6 7.2 5.3
HJ 21.3 19.4 8.9
GIZ 5.1 4.5 11.8
GHZ 0.0 0.0 -
Ge´antes 34.1 31.2 8.5
TIZ 0.0 0.0 -
THZ 0.0 0.0 -
Telluriques 0.0 0.0 -
BTVHJZ 3.1 2.6 17.5
BTHJZ 2.1 1.8 15.4
BTIZ 0.4 0.3 14.2
BTHZ 0.0 0.0 -
Tel. massives 5.6 4.7 16.5
TOTAL 39.7 35.8 9.7
Tab. 7.1 – Re´sultats obtenus pour CoRoT . Nsb est la pre´vision du nombre de
plane`tes de´tecte´es si l’on ne tient pas compte des blends, Nb si l’on en tient
compte. La dernie`re colonne mentionne la proportion de plane`tes perdues a`
cause des blends.
centre galactique, le deuxie`me dans celle de l’anticentre, et ainsi de suite.
Nous avons effectue´ nos calculs en nous basant sur les populations stellaires
de mode`les de Besanc¸on calcule´es pour les deux premiers champs que CoRoT
observera. Le Tableau 7.1 pre´sente nos re´sultats.
On remarque a` la lecture de ces re´sultats une influence plus grande de
l’encombrement du champ sur le nombre de plane`tes de´tecte´es pour les tel-
luriques massives que pour les ge´antes gazeuses.
Rappelons que la panoplie de masques utilise´s pour la photome´trie d’ou-
verture de CoRoT a e´te´ mise au point et optimise´e pour de´croˆıtre l’influence
des blends. Notre valeur pour les pertes dues au blends (9.7 %) doit donc
eˆtre juge´e comme pessimiste. Mentionnons que Borde´ et al. [2.89] cite une
perte de ≈ 10 %, en assez bon accord avec notre re´sultat.
Nos re´sultats montre que CoRoT posse`de bel et bien le potentiel pour
de´tecter des plane`tes telluriques massives, si ce type d’objet est fre´quent
dans notre galaxie. Une telle de´couverte serait une avance´e majeure dans le
domaine de l’e´tude des syste`mes exoplane´taires. CoRoT est donc une mission
pionnie`re d’une importance inde´niable.
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Type de plane`te Nsb Nb Perte (%)
V HJ 4.0 4.0 0.0
HJ 11.4 11.4 0.0
GIZ 5.1 5.1 0.0
GHZ 0.8 0.8 0.0
Ge´antes 21.4 21.4 0.0
TIZ 67.6 63.1 7.7
THZ 7.3 6.7 8.9
Telluriques 74.9 69.7 6.9
BTVHJZ 20.1 20.0 0.2
BTHJZ 22.6 22.5 0.3
BTIZ 10.1 10.0 0.7
BTHZ 1.6 1.6 1.3
Tel. massives 54.4 54.2 0.4
TOTAL 150.7 145.3 3.6
Tab. 7.2 – Re´sultats obtenus pour KEPLER.
KEPLER
Le Tableau 7.2 pre´sente les re´sultats obtenus pour KEPLER. On peut
y constater que l’influence des blends est ne´gligeable dans le cas des plane`tes
gazeuses, reste pratiquement ne´gligeable pour les telluriques massives, mais
devient relativement importante pour les plane`tes de type terrestre. La ten-
dance de´ja` remarque´e pour CoRoT selon laquelle l’amplitude de cet effet
croˆıt pour des plane`tes plus petites se retrouve donc ici.
Le bilan total montre ne´anmoins une influence des blends plus faible
pour KEPLER que pour CoRoT . Il s’explique par le fait que KEPLER va
observer un champ ∼ 15 fois moins dense que celui de CoRoT . Sachant que
les PSF des 2 missions ont approximativement la meˆme extension radiale, il
est compre´hensible alors que l’influence des blends sera beaucoup plus faible
pour KEPLER que pour CoRoT . Signalons d’ailleurs que la majorite´ des
pertes due aux blends pour CoRoT proviennent du champ dirige´ vers le
centre galactique (15.4 vs 6.6 %), tout comme la majorite´ des de´tections.
KEPLER au sol
Pour mettre en e´vidence l’inte´reˆt d’aller dans l’espace pour la recherche
de plane`tes par transit, nous avons effectue´ une simulation ou` nous avons
conside´re´ KEPLER observant depuis Paranal et utilisant exactement la
meˆme strate´gie que depuis l’espace, si ce n’est que nous avons suppose´ que
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Type de plane`te Nsb Nb Perte (%)
V HJ 4.0 4.0 0.1
HJ 11.4 11.3 0.1
GIZ 2.2 2.2 0.2
GHZ - - -
Ge´antes 17.6 17.5 0.1
TIZ 0.9 0.7 17.2
THZ - - -
Telluriques 0.9 0.8 17.3
BTVHJZ 19.3 19.0 1.6
BTHJZ 21.4 20.9 2.5
BTIZ 3.9 3.8 4.1
BTHZ - - -
Tel. massives 44.7 43.6 2.3
TOTAL 63.1 61.9 1.9
Tab. 7.3 – Re´sultats obtenus pour KEPLER observant depuis Paranal.
le te´le´scope observait 4 mois par an le meˆme champ, avec la meˆme feneˆtre
d’observation de´grade´e par la me´te´o que pour nos calculs pour V ISTA-vis.
Nous n’avons fait les calculs qu’en conside´rant une photome´trie d’ouverture.
Nous avons estime´ le bruit de ciel a` 20.8 e´l./pixel/s. Le seuil de de´tection β
est ici de 11. Nous avons obtenu les re´sultats pre´sente´s dans le Tableau 8.3
Si l’on ne conside`re pas l’effet des blends, on remarque a` l’examen de
ces re´sultats (Tableau 7.3, colonne 2) que le rendement en plane`tes ge´antes
n’est pas fortement diminue´ par le fait d’observer depuis le sol. La perte est
plus grande pour les telluriques massives, mais reste mesure´e. Par contre, le
fait d’observer depuis le sol rend la de´tection de plane`tes de type terrestre
bien plus difficile. Bien que la feneˆtre d’observation soit nettement moins
favorable, ce n’est pas elle qui est responsable de ce re´sultat, pas plus que
le bruit de fond de ciel. C’est le bruit de scintillation qui est la cause de
cette perte quasi totale des de´tections de plane`tes telluriques, comme nous le
montre le Tableau 7.4, qui nous donne la valeur du SN par exposition pour
diffe´rentes magnitudes, avec et sans prise en compte de l’effet de la scin-
tillation. On peut y voir que le bruit de scintillation entraˆıne une saturation
du SN pour des magnitudes plus faibles. Son effet sera donc d’autant plus
marque´ que les e´toiles sont brillantes. A la lumie`re de l’e´quation 7.7, il est
compre´hensible que la scintillation ait un tel effet sur KEPLER, car il s’agit













Tab. 7.4 – Rapports signal–sur–bruit par exposition pour KEPLER obser-
vant depuis Paranal, avec (SNs) et sans (SNns) tenir compte du bruit de
scintillation.
Nos re´sultats pre´voient la de´tection d’un grand nombre de plane`tes tellu-
riques massives en utilisant KEPLER depuis le sol, le taux de perte e´tant
de moins de 20 % par rapport a` l’espace. Il nous faut cependant rappeler
un e´le´ment important : tous nos calculs supposent un bruit “blanc”, c’est-
a`-dire une absence totale d’effets syste´matiques. L’atmosphe`re terrestre est
un milieu instable et ses variations incessantes ont bien suˆr une influence sur
la photome´trie d’une e´toile donne´e. De par cet effet, la photome´trie absolue
depuis le sol atteint des pre´cisions bien plus mauvaises que celles pre´vues par
des calculs se basant sur l’hypothe`se d’un bruit blanc. L’utilisation de la pho-
tome´trie relative permet d’ame´liorer ces pre´cisions en corrigeant une partie
des effets syste´matiques. L’importance de cette correction va de´pendre des
e´toiles de re´fe´rence (nombre, magnitude, couleur, importance des blends, etc)
et aussi de la me´thode de re´duction photome´trique utilise´e. Dans le cas ou`
on dispose d’un grand nombre d’e´toiles de re´fe´rence assez proches de l’e´toile
analyse´e, disposant d’un large panel de magnitudes et de couleurs, il est pos-
sible de s’approcher tre`s fort de la pre´cision “bruit blanc”, a` condition de
disposer d’une me´thode de re´duction efficace (voir chapitre 9 de cette the`se
pour des exemples re´els). Dans le cas de KEPLER au sol, il est loin d’eˆtre
suˆr que ce soit le cas, car il s’agit d’observer un champ peu dense (hors du
disque) et peu profond, ou` le nombre d’e´toiles de re´fe´rence proches serait
assez bas. Bien suˆr, le nombre d’e´toiles dans le champ sera gigantesque, mais
plus les e´toiles de re´fe´rence utilise´es en photome´trie relative sont e´loigne´es ra-
dialement de l’e´toile analyse´e, plus les conditions des couches atmosphe´riques
traverse´es par leurs photons diffe`rent de celle de l’e´toile-cible, et donc plus la
correction des effets syste´matiques est mauvaise. Seuls des tests (observation
+ re´duction) dans les conditions re´elles permettraient de connaˆıtre l’impact
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Type de plane`te Nsb Nb Perte (%)
V HJ 4.1 (4.1) 4.1 (4.1) 0.2 (0.2)
HJ 11.8 (11.8) 11.7 (11.7) 0.2 (0.2)
GIZ 1.6 (1.6) 1.6 (1.6) 0.2 (0.2)
GHZ - - -
Ge´antes 17.5 (17.5) 17.5 (17.5) 0.2 (0.2)
TIZ - - -
THZ - - -
Telluriques - - -
BTV HJZ - - -
BTHJZ - - -
BTIZ - - -
BTHZ - - -
Tel. massives - - -
TOTAL 17.5 (17.5) 17.5 (17.5) 0.2 (0.2)
Tab. 7.5 – Re´sultats obtenus pour une campagne de 4 ans avec V ISTA–vis,
avec 4 mois d’observation par an, un temps de pose de 30 secondes dans le
filtre I et sans de´focalisation. La premie`re valeur suppose une photome´trie
d’ouverture, tandis que la valeur entre parenthe`ses suppose une photome´trie
par ajustement de PSF .
des effets syste´matiques dans ce cas, ainsi que le potentiel d’un tel projet a`
de´tecter des plane`tes telluriques massives.
V ISTA-vis : strate´gie 1
Avec V ISTA-vis, nous avons d’abord conside´re´ un projet sans de´focalisation.
Nous avons pris 30 secondes comme temps de pose, le filtre I, et garde´ 30
secondes comme temps de lecture. Nous avons conside´re´ un seeing moyen
de 0.7 secondes d’arc, avec une PSF repre´sente´e par une double gaussienne.
Pour le calcul du bruit de scintillation, nous avons introduit 1.6 comme va-
leur typique pour la masse d’air, et 2635 m comme altitude du site (Paranal).
Nous avons choisi un champ typique du disque galactique, centre´ sur un des
champs observe´s par OGLE-III-2, dans la direction de la Care`ne, avec b
= 289.8˚et l = -1.72˚. La magnitude minimale est de 15 (saturation), la
magnitude maximale e´tant donne´e par la confirmabilite´ en V R. Le Tableau
7.5 reprend nos re´sultats.
On peut constater que la prise en compte de la confirmabilite´ des de´tec-
tions par V R rend les campagnes d’observation profondes telles que celle-
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ci beaucoup moins inte´ressants en terme de rendement que notre premie`re
analyse aurait pu le laisser croire. Ce projet fictif tre`s ambitieux en termes
de temps de te´le´scope et d’instrument n’arrive a` de´tecter que des plane`tes
ge´antes en orbite rapproche´e, essentiellement des HJ et des V HJ , et en
de´tecte moins que CoRoT ou KEPLER. Nous constatons e´galement que
l’influence des blends est ne´gligeable pour ce projet fictif. Cela peut se com-
prendre par le fait que les plane`tes de´tecte´es donnent lieu chacune a` un
tre`s grand nombre de transits observe´s, ce qui fait que meˆme si le SN par
transit de´croˆıt a` cause de l’encombrement, le SN inte´gre´ sur l’ensemble de
la campagne restera supe´rieur a` la limite de de´tectabilite´. L’influence de la
me´thode de re´duction photome´trique utilise´e semble lui aussi ne´gligeable. Il
faut ne´anmoins garder a` l’esprit que la qualite´ de la correction des effets
syste´matiques de´pend directement de la me´thode utilise´e, ce qui n’est pas
pris en compte dans nos simulations.
V ISTA–vis : strate´gie 2
Nous avons ensuite suppose´ une de´focalisation a` 2 secondes d’arc, tout
en gardant un temps de pose de 30 secondes dans le filtre I. Nous avons
suppose´ qu’en cas de de´focalisation, la PSF e´tait une gaussienne. Cette
approximation est grossie`re, la PSF prenant plutoˆt la forme d’un tore en
cas de de´focalisation, mais les re´sultats ne devraient pas eˆtre tre`s sensibles
a` la forme exacte de la PSF . La magnitude minimale passe de 15 a` 13
(saturation). Nous avons obtenu les re´sultats pre´sente´s dans la Table 7.6.
En ce qui concerne les plane`tes ge´antes, le bilan augmente le´ge`rement et
atteint un chiffre comparable a` celui de KEPLER, tout en restant infe´rieur
a` celui de CoRoT . L’influence des blends sur le nombre de ge´antes gazeuses
de´tecte´es est tout a` fait ne´gligeable.
Le point le plus important ici est le nombre de plane`tes telluriques mas-
sives a` la porte´e d’un tel projet. Avec ∼ 9 plane`tes, ce projet montre un po-
tentiel tre`s inte´ressant, ce nombre e´tant supe´rieur a` celui obtenu pour CoRoT
(∼ 5). Cette campagne d’observation e´tant assez profonde et observant un
champ du disque galactique, le proble`me des effets syste´matiques n’aurait
pas ici la meˆme amplitude que dans le cas de la simulation 3 (KEPLER au
sol), car la densite´ des e´toiles de re´fe´rence serait bien supe´rieure.
V ISTA–vis : strate´gie 3
Nous avons e´galement teste´ une une de´focalisation a` 4 secondes d’arc, tou-
jours avec un temps de pose de 30 secondes dans le filtre I. Nous avons garde´
une PSF gaussienne. La magnitude minimale passe alors a` 11.5 (saturation).
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Type de plane`te Nsb Nb Perte (%)
V HJ 5.2 (5.2) 5.1 (5.2) 0.2 (0.0)
HJ 14.7 (14.7) 14.6 (14.7) 0.3 (0.0)
GIZ 2.0 (2.0) 2.0 (2.0) 0.3 (0.0)
GHZ - - -
Ge´antes 21.9 (21.9) 21.8 (21.8) 0.3 (0.0)
TIZ - - -
THZ - - -
Telluriques - - -
BTV HJZ 4.4 (4.5) 4.3 (4.4) 2.1 (0.6)
BTHJZ 4.4 (4.5) 4.2 (4.4) 3.6 (1.2)
BTIZ 0.6 (0.6) 0.5 (0.6) 3.8 (1.3)
BTHZ - - -
Tel. massives 9.3 (9.5) 9.0 (9.4) 2.9 (0.9)
TOTAL 31.2 (31.4) 30.8 (31.3) 1.1 (0.3)
Tab. 7.6 – Re´sultats obtenus pour une campagne de 4 ans avec V ISTA–vis,
avec 4 mois d’observation par an, un temps de pose de 30 secondes dans le
filtre I et une de´focalisation a` 2 secondes d’arc. La premie`re valeur suppose
une photome´trie d’ouverture, tandis que la valeur entre parenthe`ses suppose
une photome´trie par ajustement de PSF .
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Type de plane`te Nsb Nb Perte (%)
V HJ 5.2 (5.2) 5.1 (5.2) 1.4 (0.7)
HJ 14.8 (14.8) 14.5 (14.8) 1.8 (1.0)
GIZ 2.0 (2.0) 2.0 (2.0) 1.9 (1.0)
GHZ - - -
Ge´antes 22.0 (22.0) 21.7 (22.0) 1.7 (0.1)
TIZ - - -
THZ - - -
Telluriques - - -
BTV HJZ 4.8 (4.8) 4.4 (4.7) 8.4 (5.0)
BTHJZ 4.8 (4.9) 4.1 (4.7) 13.0 (8.1)
BTIZ 0.6 (0.6) 0.5 (0.6) 13.8 (8.6)
BTHZ - - -
Tel. massives 10.1 (10.3) 9.0 (10.0) 10.9 (3.0)
TOTAL 32.2 (32.4) 30.7 (32.1) 4.6 (1.0)
Tab. 7.7 – Re´sultats obtenus pour une campagne de 4 ans avec V ISTA–vis,
avec 4 mois d’observation par an, un temps de pose de 30 secondes dans le
filtre I et une de´focalisation a` 4 secondes d’arc. La premie`re valeur suppose
une photome´trie d’ouverture, tandis que la valeur entre parenthe`ses suppose
une photome´trie par ajustement de PSF .
Nous avons obtenu les re´sultats pre´sente´s dans la Table 7.7.
Par rapport a` la strate´gie 2, celle-ci conduit a` une augmentation insigni-
fiante du nombre de plane`tes de´tecte´es. Cela est duˆ au fait que l’augmentation
des de´tections dues a` l’observation d’e´toiles de magnitude plus faible est com-
pense´e par les pertes dues au blends. La strate´gie 2 est a` pre´fe´rer car les effets
syste´matiques y seront mieux corrige´s (densite´ d’e´toiles de re´fe´rence) et la
prise en compte du ciel y sera meilleure (convolution plus faible), permettant
de s’approcher plus de la pre´cision maximale suppose´e dans nos simulations.
V ISTA–vis au Dome C
Le site du Dome C en Antartique pre´sente un grand inte´reˆt astronomique,
et particulie`rement dans le cas qui nous inte´resse, pour la recherche d’exo-
plane`tes par la me´thode des transits photome´triques. Il posse`de tout d’abord
des conditions atmosphe´riques d’observation excellentes et tre`s stables [2.53],
et dispose d’une nuit continue hivernale de 3 mois. En supposant une feneˆtre
d’observation de 4 mois centre´e sur le milieu de cette nuit, nous avons voulu
connaˆıtre la manie`re dont e´voluerait la campagne V ISTA-vis (strate´gie 2)
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Type de plane`te Nsb Nb Perte (%)
V HJ 5.2 (5.2) 5.2 (5.2) 0.1 (0.0)
HJ 14.7 (14.7) 14.7 (14.7) 0.1 (0.0)
GIZ 5.4 (5.4) 5.4 (5.4) 0.2 (0.0)
GHZ 0.2 (0.2) 0.2 (0.2) 0.1 (0.0)
Ge´antes 25.5 (25.5) 25.5 (25.5) 0.1 (0.0)
TIZ 0.1 (0.1) 0.1 (0.1) 5.9 (2.4)
THZ - - -
Telluriques 0.1 (0.1) 0.1 (0.1) 5.8 (2.4)
BTV HJZ 4.9 (4.9) 4.8 (4.9) 0.8 (0.2)
BTHJZ 5.3 (5.4) 5.3 (5.4) 1.1 (0.3)
BTIZ 1.7 (1.7) 1.7 (1.7) 2.4 (0.8)
BTHZ - - -
Tel. massives 12.0 (12.0) 11.8 (12.0) 1.2 (0.3)
TOTAL 37.6 (37.6) 37.4 (37.6) 0.5 (0.1)
Tab. 7.8 – Re´sultats obtenus pour une campagne de 4 ans avec V ISTA–
vis depuis le Dome C, avec 4 mois d’observation par an, un temps de pose
de 30 secondes dans le filtre I et une de´focalisation a` 2 secondes d’arc. La
premie`re valeur suppose une photome´trie d’ouverture, tandis que la valeur
entre parenthe`ses suppose une photome´trie par ajustement de PSF .
s’il be´ne´ficiait d’une couverture temporelle aussi favorable. Nous n’avons pas
introduit de perte me´te´o pour cette simulation. Il peut bien suˆr paraˆıtre hau-
tement irre´aliste d’implenter un te´le´scope de 4 m sur un site aussi peu acces-
sible et aux conditions aussi drastiques, mais le but de cette simulation n’est
pas de promouvoir une telle entreprise, simplement d’en analyser l’e´ventuel
inte´reˆt scientifique. Le Tableau 7.8 pre´sente nos re´sultats, a` comparer avec
ceux du Tableau 7.6
On constate d’apre`s ces re´sultats que pour les zones les plus proches de
l’e´toile (V HJZ et HJZ), le gain obtenu par l’observation depuis le Dome
C est assez faible. Par contre, pour la zone interme´diare (IZ), la meilleure
feneˆtre d’observation permet un gain substantiel : le chiffre pour les ge´antes
gazeuses passe de 2 a` 5 et e´gale celui de CoRoT . Cela confirme l’inte´reˆt du
site.
L’amplitude des pertes dues aux blends est plus faible que depuis Paranal,
la raison e´tant le plus grand nombre de transits observe´s en moyenne ici pour
un meˆme objet, ce qui compense la diminution du SN moyen due aux blends.
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OGLE
Nous avons voulu estimer l’influence qu’avait pu avoir l’encombrement
sur le re´sultat des deux premie`res saisons du projet OGLE-III, que nous
de´signons dans notre article [2.84] par OGLE-III-1 et OGLE-III-2. Nous
avons e´galement voulu ve´rifier si notre nouveau formalisme conduisait encore
a` des re´sultats proches de la re´alite´ pour ces deux saisons.
Pour chacune des saisons, nous avons utilise´ le mode`le de Besanc¸on d’un
des trois champs observe´s par OGLE. Nous avons a` nouveau utilise´ la feneˆtre
d’observation fournie par A. Udaski (communication prive´e), tandis que les
SN sont calcule´s avec les parame`tres suivants (revoir formule 7.8) :
– Ne = 43412 10
[0.4(12−I)] e´l./s. Cette formule a e´te´ obtenue en corri-
geant simplement la formule 7.6 du diame`tre diffe´rent du te´le´scope.
Nous avons e´galement fait les calculs en supposant une photome´trie
d’ouverture, Ne e´tant alors multiplie´ par un facteur Fmask fixe´ a` 0.95.
– Fp, le facteur de pointage, est a` nouveau choisi comme valant 0.35 dans
le cas de la photome´trie d’ouverture, et est nul dans le cas d’ajustement
de PSF .
– σ∗ reste fixe´ a` 100 ppm.
– σs est a` nouveau calcule´ par la formule 7.7, h valant 2280 m (altitude
de Las Campanas), X e´tant toujours fixe´ a` 1.6. Les temps d’exposition
texp valent 120 sec (OGLE-III-1) et 180 sec (OGLE-III-2).
– npix a e´te´ calcule´ en tenant compte du type de photome´trie, du seeing
moyen (1.2 secondes d’arc [2.100][2.101][2.102]) et de la taille du pixel
(0.26 secondes d’arc).
– σl : nous avons garde´ la valeur utilise´e pour V ISTA-vis, 7 e´l./pixel,
apre`s avoir constate´ que les articles OGLE mentionnaient des valeurs
similaires (entre 6 et 9 e´l./pixel [2.100][2.101][2.102]).
– σci : nous avons multiplie´ la valeur utilise´e pour V ISTA, 5.5 e´l./pixel/s,
par un facteur d’e´chelle, pour tenir compte de la taille diffe´rente du
te´le´scope, obtenant 1.8 e´l./pixel/s
– σcn : nous avons garde´ la valeur utilise´e pour V ISTA de 0.07 e´l./pixel/s.
Nous avons obtenu les re´sultats pre´sente´s dans le Tableau 7.9.
On peut voir d’apre`s ces re´sultats que l’influence de la me´thode de re´duc-
tion photome´trique utilise´e n’est pas du tout ne´gligeable quand on prend en
compte l’effet de l’encombrement du champ. L’utilisation de la photome´trie
par ajustement de PSF permet de diminuer sensiblement le taux de pertes
dues aux blends. On constate logiquement qu’un champ plus encombre´,
comme celui de OGLE-III-1, entraˆıne un taux de perte plus important.
Notre “pronostic” pour les 2 premieres campagnes OGLE, en prenant en
compte l’effet des blends, est tre`s proche du bilan re´el, a` savoir 5 plane`tes.
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Campagne Plane`te Nsb Nb Perte (%)
OGLE-III-1 V HJ 2.3 (2.4) 1.3 (1.6) 43.5 (34.5)
HJ 0.9 (1.0) 0.5 (0.7) 42.6 (33.2)
OGLE-III-2 V HJ 3.4 (3.5) 2.1 (2.5) 37.0 (27.5)
HJ 1.8 (1.9) 1.1(1.3) 37.3 (27.5)
TOTAL 8.4 (8.8) 5.1 (6.1) 39.5 (30.1)
Tab. 7.9 – Re´sultats obtenus pour OGLE-III-1 et OGLE-III-2. La
premie`re valeur suppose une photome´trie d’ouverture, tandis que la valeur
entre parenthe`ses suppose une photome´trie par ajustement de PSF .
Meˆme la proportion V HJ/HJ est respecte´e (3 V HJ et 2 HJ). Il faut
ne´anmoins se garder de tirer comme conclusion que notre me´thode per-
met d’obtenir une estimation assez pre´cise du potentiel absolu d’un projet
donne´. Cette me´thode repose sur de nombreuses hypothe`ses et approxima-
tions. De plus, si l’on se re´fe`re au re´sultat pour OGLE de notre premie`re ana-
lyse, on constate qu’avec des ingre´dients diffe´rents, nous obtenions e´galement
une re´colte en plane`tes tre`s proche du bilan re´el. Dans cette premie`re ana-
lyse, nous avions utilise´ une distribution des rayons plane´taires des plane`tes
ge´antes centre´e sur 8 RJ , valeur juge´e trop basse par comparaison avec les
simulations the´oriques (voir section 7.3.1). Cette distribution des rayons dou-
teuse e´tait compense´e par (1) un crite`re de de´tection a` 9 sigmas, et non 11, (2)
l’absence de prise en compte des blends, et (3) l’absence de prise en compte
de la confirmabilite´ par V R. Les ingre´dients utilise´s ici correspondent plus a`
la re´alite´,mais beaucoup d’inconnues sont encore en jeu et empeˆchent d’ac-
corder un trop grand cre´dit a` un e´ventuel pronostic absolu.
7.4 Conclusions et perspectives
Le potentiel e´leve´ des projets spatiaux est confirme´ par nos calculs. Les
missions CoRoT et KEPLER sont des e´tapes importantes dans notre queˆte
d’une meilleure connaissance de la diversite´ et des me´canismes de formation
des syste`mes plane´taires. Compare´e a` KEPLER, CoRoT n’est pas juste
une mission pionnie`re, mais bien une mission d’envergure comparable, car
CoRoT posse`de un potentiel supe´rieur pour la de´tection de plane`tes ge´antes.
KEPLER est ne´anmoins loin devant tous les surveys envisage´s ici pour ce
qui est de la de´tection de plane`tes telluriques.
Les projets depuis le sol voient leur potentiel largement diminuer dans
cette seconde analyse. Cela tient a` la prise en compte de la confirmabilite´
des de´tections par V R et a` l’utilisation d’un seuil de de´tection plus en ac-
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cord avec l’expe´rience acquise par OGLE. En ce qui concerne les plane`tes
ge´antes, aucun des projets depuis le sol envisage´s ici n’atteint le potentiel
de CoRoT . Les plane`tes de type terrestre leur sont inaccessibles, mais nos
re´sultats laissent a` penser que ce type de projet pourrait avoir un poten-
tiel non ne´gligeable pour la de´tection de plane`tes telluriques massives. Pour
confirmer cela, il conviendrait d’analyser l’influence du bruit rouge sur nos
re´sultats. Rappelons que les effets syste´matiques ne sont pas pris en compte
dans notre analyse, si ce n’est que nous avons utilise´ un seuil de de´tection plus
e´leve´ que dans notre premie`re analyse. De la covariance est pre´sente dans les
courbes de lumie`re OGLE [2.85], et cette covariance oblige a` utiliser un seuil
de de´tection plus e´leve´ pour obtenir des de´tections significatives, comme le
montre le fait qu’aucune plane`te OGLE n’a e´te´ de´tecte´e sous le seuil de 11
sigmas [2.99]. Meˆme si nos simulations pour OGLE semblent indiquer que
nos re´sultats pour le sol et pour les plane`tes ge´antes ne peˆchent pas par exce`s
d’optimisme, rien ne permet de conclure que c’est aussi le cas pour les tellu-
riques massives. Il est possible qu’une de´tection de tellurique massive depuis
le sol requie`re un seuil limite supe´rieur a` cause du bruit rouge. L’influence
des effets syste´matiques est de´pendante de la densite´ d’e´toiles de re´fe´rence
et de la me´thode de re´duction photome´trique utilise´e. Elle peut eˆtre re´duite
par des post-traitements adapte´s, par exemple SY S-REM [2.86]. Remar-
quons d’ailleurs que les projets spatiaux ont eux aussi leurs sources de bruit
rouge. En l’absence d’e´tude approfondie de l’influence de ce bruit rouge et
de sa de´pendance envers toute la gamme des parame`tres possibles qui in-
terviennent dans une campagne de recherche d’exoplane`tes par transits, de
l’instrument a` la strate´gie en passant par les me´thodes d’analyse utilise´es,
on ne peut rien conclure de de´finitif de nos re´sultats. On peut ne´anmoins
pre´tendre a` partir de nos re´sultats qu’il serait hasardeux de conside´rer que
le potentiel des projets depuis le sol est me´diocre et que seuls des projets
spatiaux peuvent donner des re´coltes ambitieuses. Avant de tirer une telle
conclusion, il serait pre´fe´rable d’estimer de fac¸on pre´cise le ve´ritable poten-
tiel des projets depuis le sol en tenant compte du bruit rouge ainsi que de
tous les de´veloppements qui pourraient ame´liorer ce potentiel. L’e´crasante
majorite´ des projets de recherche d’exoplane`tes par transit utilisent ou ont
utilise´ un te´le´scope de petite taille associe´ a` une came´ra a` tre`s grand champ,
ce qui permet d’observer un nombre e´leve´ d’e´toiles dans un champ peu pro-
fond. Mis a` part la plane`te de´couverte par le projet TrES [2.78], aucune
de´couverte n’a e´te´ faite par ces projets, alors que de simples calculs avec
un seuil de de´tection assez bas en pre´disaient beaucoup [2.85]. D’autre part,
peu de projets de campagne d’observation de champs profonds du disque
galactique ont e´te´ mene´ a` bien. A notre connaissance, il n’y a eu que OGLE
et EXPLORE-I [2.52]. Ce dernier projet n’a observe´ que durant 11 nuits
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et dans des conditions me´te´os e´pouvantables, et meˆme les calculs optimistes
de notre premie`re analyse ne pre´voyaient aucune de´couverte. Le manque
de re´sultats des surveys peu profonds, les re´sultats de nos simulations pour
OGLE en bon accord avec la re´alite´, ainsi que la pre´cision photome´trique que
nous avons pu constater atteignable sur des donne´es re´elles pour des champs
profonds assez encombre´s en utilisant une me´thode de re´duction sophistique´e
et adapte´e (voir chapitre 8), nous laissent a` penser que l’influence des effets
syste´matiques sur le seuil de de´tection croit en fonction de la pauvrete´ en
e´toiles de re´fe´rence. En d’autres mots, le seuil de de´tection serait tre`s e´leve´
pour des surveys peu profonds depuis le sol, et diminuerait pour des sur-
veys profonds observant des champs denses du disque et pour lesquels une
me´thode de re´duction photome´trique adapte´e aux champs encombre´s serait
utilise´e.
Notre analyse doit eˆtre vue comme une premie`re e´tape vers une estimation
du ve´ritable potentiel de la me´thode des transits photome´triques, et beaucoup
reste a` faire avant de mettre sur pied la prochaine ge´ne´ration de projets
ambitieux de recherche d’exoplane`tes par transits.
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Chapitre 8
Application de la me´thode de
de´convolution MCS a` la
recherche d’exoplane`tes par la
me´thode des transits
8.1 Introduction
Comme nous l’avons vu, la me´thode des transits repose sur la de´tection
d’e´ve´nements relativement peu probables et requiert d’observer de grands
nombres d’e´toiles pour augmenter la probabilite´ de de´tection. Pour ce faire,
il est donc ne´cessaire d’observer des champs assez encombre´s, par exemple des
champs du disque galactique ou des amas stellaires. Comme nous le montre la
Figure 8.1, de telles strate´gies d’observation conduisent a` un chevauchement
important des images des e´toiles (blending). Il est donc important d’utili-
ser une me´thode de re´duction photome´trique adapte´e a` un niveau e´leve´ de
blending. En effet, les mesures qu’on obtient par simple photome´trie d’ou-
verture sur une e´toile isole´e sont tre`s bonnes, a` condition de choisir une taille
adapte´e pour l’ouverture utilise´e, mais dans le cas d’une e´toile dont l’image
est contamine´e par une partie de l’image d’une e´toile voisine, ce n’est plus du
tout vrai. Si l’on choisit une ouverture tre`s petite pour diminuer l’influence
de l’e´toile voisine, on diminue e´galement le signal de l’e´toile analyse´e, et si
l’on augmente l’ouverture, la quantite´ de flux provenant de l’e´toile voisine
va varier selon le seeing, cet effet syste´matique diminuant la pre´cision finale.
Une me´thode plus sophistique´e est donc requise.
Nous avons re´alise´ que la me´thode de de´convolution MCS [2.103] pou-
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Fig. 8.1 – OGLE-TR-56 : courbe de lumie`re (haut), zoom sur le transit (bas
gauche) et portion du champ observe´ centre´e sur OGLE-TR-56 (bas droite).
Source : site web OGLE : http ://bulge.princeton.edu/∼ogle/.
vait posse´der un potentiel tre`s e´leve´ dans ce domaine, et nous avons de´cide´
de l’adapter a` la photome´trie de transit. Dans les chapitres suivants, nous
pre´sentons la me´thode MCS, les adaptations imple´mente´es pour son applica-
tion a` la me´thode des transits et quelques re´sultats obtenus sur des donne´es
re´elles.
8.2 La me´thode de de´convolution MCS
8.2.1 Principes de base
L’image d’un point-source (e´toile) obtenue dans le plan focal d’un te´le´scope
posse`de une certaine extension spatiale. Cette image est la PSF (Point
Spread Function, fonction d’e´talement du point-source). La transformation
de la distribution de lumie`re originelle, une fonction delta, en cette PSF est
due a` l’effet du profil instrumental du te´le´scope ainsi qu’aux mouvements
turbulents pre´sents dans l’atmosphe`re, pour les observations depuis le sol
(effet de seeing).
D’un point de vue mathe´matique, cette transformation est une convolu-
tion et peut s’exprimer par la formule suivante :
d(x) = t(x) ∗ o(x) + n(x) (8.1)
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ou` o(x) et d(x) sont les distributions de lumie`re originelle et observe´e, t(x)
est la PSF , et n(x) est le bruit affectant les donne´es.
De plus, dans un CCD, la distribution de lumie`re observe´e est e´chantillon-





tijoj + ni (8.2)
ou` N est la nombre de pixels, dj, oj et nj les composantes des vecteurs
distribution observe´e, distribution originelle et bruit pour le jeme pixel, tij
e´tant la valeur au pixel j de la PSF centre´e sur le pixel i. (Pour simplifier
les notations, nous conside´rons le cas unidimensionnel. La ge´ne´ralisation aux
images a` deux dimensions est imme´diate).
L’utilisation d’un te´le´scope spatial ou de l’optique adaptative, par exemple,
permet d’obtenir une PSF t(x) plus e´troite, et donc de be´ne´ficier d’une
meilleure re´solution. Le but des me´thodes classiques de de´convolution est
diffe´rent et plus ambitieux. Il s’agit, e´tant donne´ une image observe´e d(x)
et une PSF t(x), d’obtenir la distribution de lumie`re originelle o(x). En
d’autres termes, il s’agit d’obtenir une re´solution infinie. Ce proble`me fait
partie des proble`mes mathe´matiques dits mal-pose´s : il n’existe pas de so-
lution unique, surtout en pre´sence de bruit, car de nombreuses distributions
de lumie`re sont compatibles, apre`s convolution par la PSF , avec la distribu-
tion observe´e. Les techniques classiques de de´convolution essaient de palier
a` ce proble`me en introduisant une ou l’autre technique de re´gularisation. De
plus, elles essaient souvent de profiter de connaissances a priori, comme par
exemple la positivite´ du flux. Citons parmi ces me´thodes de de´convolution la
me´thode du maximum d’entropie [2.104][2.105] et celle de Richardson-Lucy
[2.106][2.107]. Ces me´thodes classiques de de´convolution pre´sentent toutes
les meˆmes de´fauts, c’est-a`-dire :
1. la production d’artefacts (voir Figure 8.2)
2. la non-conservation des intensite´s relatives de diffe´rentes parties de
l’image
Ces de´fauts rendent les techniques classiques de de´convolution impropres a`
la re´duction photome´trique.
La solution propose´e par les auteurs de MCS repose sur le fait que ten-
ter de de´convoluer totalement une image e´chantillonne´e revient a` essayer
de violer le the´ore`me de Shannon [2.108][2.109]. Ce the´ore`me, nomme´ aussi
the´ore`me de l’e´chantillonnage, stipule que pour un pas d’e´chantillonnage ∆x
donne´, une fonction ne peut eˆtre reconstruite parfaitement que si sa trans-
forme´e de Fourier s’annule au-dela` d’une fre´quence de coupure ν0 infe´rieure a`
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la fre´quence dite de Nyquist, de valeur (2 ∆x)−1. En pratique, la fre´quence de
coupure peut eˆtre conside´re´e comme la fre´quence a` laquelle la transforme´e de
Fourier e´merge du bruit. Ce the´ore`me est approximativement respecte´ pour la
plupart des images obtenues avec les te´le´scopes modernes. Le proble`me avec
les me´thodes de de´convolution classiques est qu’elles essaient d’augmenter a`
l’infini la re´solution, et donc de re´cupe´rer les fre´quences de Fourier les plus
hautes, augmentant par la` meˆme la valeur de ν0. L’e´chantillonnage correct
devient donc de plus en plus dense. A la limite, une de´convolution parfaite
demanderait un pas d’e´chantillonnage infiniment petit, surtout dans le cas
qui nous occupe, celui d’une fonction de distribution originelle pouvant eˆtre
conside´re´e comme une fonction delta. Certaines me´thodes de de´convolution
tentent de diminuer les effets de la violation du the´ore`me de Shannon en
imposant un crite`re de lissage sur l’ensemble de l’image. Ceci revient a` ob-
tenir la solution la plus lisse possible, alors qu’une image astronomique est
tout sauf lisse. La me´thode de de´convolution MCS cherche a` atteindre un
objectif moins ambitieux qu’une de´convolution totale. Le principe de base
de MCS est de de´convoluer partiellement l’image en ayant soin d’obtenir
une image finale pour laquelle le the´ore`me de l’e´chantillonnage est respecte´.
En d’autres mots, il ne s’agit plus d’obtenir l’image telle qu’elle serait prise
par un te´le´scope spatial infiniment grand, mais bien celle que donnerait un
meilleur instrument.
Mathe´matiquement, cela correspond a` conside´rer la PSF t(x) comme
valant :
t(x) = r(x) ∗ s(x) (8.3)
ou` r(x) est la PSF de l’image apre`s traitement et s(x) la fonction par la-
quelle l’image de de´part est de´convolue´e. Dans l’algorithme tel qu’il existe,
r(x) est choisi comme e´tant une gaussienne dont la largeur a` mi-hauteur est
suffisament grande que pour ne pas violer le the´ore`me de Shannon. Remar-
quons que l’e´chantillonnage de l’image finale peut eˆtre supe´rieur a` celui de
l’image de de´part, ce qui permet une augmentation de la re´solution permise.
La solution recherche´e f(x) peut donc s’e´crire comme :
f(x) = o(x) ∗ r(x) (8.4)
c’est-a`-dire la convolution par r(x) de la distribution de lumie`re originelle.
Puisque l’on connaˆıt la forme de la PSF dans l’image finale (c’est r(x)),
on dispose d’une connaissance a priori tre`s utile pour atteindre la solution
f(x), qui peut s’e´crire





ou` M est le nombre d’e´toiles, ak et ck e´tant des parame`tres libres correspon-
dant a` leur intensite´ et a` leur position, et h(x) est l’e´ventuelle composante
diffuse de l’image, une galaxie par exemple, mode´lise´e par un fond relative-
ment lisse. Ce fond peut lui aussi eˆtre repre´sente´ comme :
h(x) = r(x) ∗ h′(x) (8.6)
c’est-a`-dire comme la convolution d’une fonction h′(x) par la PSF de l’image
finale. L’e´quation 8.6 nous permet de disposer d’une contrainte supple´mentaire
sur la solution, h(x) devant eˆtre lisse sur l’e´chelle de r(x).




























ou` λ est un parame`tre de Lagrange dont la valeur controˆle le lissage de h(x).
Les inconnues sont hi(i = 1, ..., N), ak et ck(k = 1, ...,M).
La me´thode MCS a permis a` maintes reprises d’obtenir de tre`s bons
re´sultats, parfois spectaculaires (e.g. [2.110][2.111][2.112][2.113]). La Figure
8.2 montre un exemple de comparaison de re´sultats de MCS et d’autres
me´thodes de de´convolution.
8.2.2 De´termination simultane´e de la PSF
Telle que pre´sente´e ci-dessus, la me´thode MCS suppose que la PSF par-
tielle s(x) est connue avant de´convolution. Dans la pratique, cette PSF est
ge´ne´ralement de´termine´e a` partir de l’image d’e´toiles suffisamment isole´es.
Mais dans le proble`me qui nous occupe, c’est-a`-dire l’obtention d’une pho-
tome´trie de haute pre´cision dans des champs (tre`s) encombre´s, la pre´sence
d’e´toiles isole´es et assez brillantes (pour obtenir une PSF suffisamment
pre´cise) est loin d’eˆtre acquise. Pire, certaines e´toiles peuvent sembler isole´es,
mais s’ave´rer eˆtre un blend de deux ou plusieurs e´toiles ; la PSF obtenue a`
partir de ces e´toiles serait alors totalement fausse. Nous pre´sentons dans ce
chapitre la solution a` ce proble`me telle que propose´e dans un nouvel algo-
rithme [2.114] a` l’e´laboration duquel nous avons contribue´.
Nous supposons la PSF constante dans le champ observe´. Cette hy-
pothe`se n’est pas totalement vraie pour la plupart des instruments, a` partir
d’une certain seuil de pre´cision, mais rien n’empeˆche de diviser l’image de
de´part en sous-images suffisament petites que pour rendre cette hypothe`se
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Fig. 8.2 – De´convolution d’une image simule´e d’un amas d’e´toile super-
pose´ en partie sur une galaxie. Haut gauche : distribution de lumie`re re´elle
avec une re´solution de 2 pixels de largeur a` mi-hauteur (FWHM) ; Bas
gauche : image observe´e avec 6 pixels FWHM et bruit ajoute´ ; Haut mi-
lieu : de´convolution de l’image observe´e par la me´thode du filtre de Wiener ;
Bas milieu : de´convolution par la me´thode de Richardson-Lucy acce´le´re´e ;
Haut droite : de´convolution par la me´thode du maximum d’entropie ; Bas
droite : de´convolution avec la me´thode MCS.
valable. (En cas de variations fortes a` petite e´chelle de la PSF , l’image ob-
serve´e ne peut plus eˆtre conside´re´e comme la convolution d’une distribution
de lumie`re f(x) par une PSF s(x), et le proble`me pose´ n’est plus un pro-
cessus de de´convolution).
Nous savons que la distribution de lumie`re observe´e d(x) peut s’e´crire
sous la forme :
d(x) = s(x) ∗ f(x) + n(x) (8.8)
Nous savons e´galement que si la distribution de lumie`re recherche´e ne





Le principe de l’algorithme MCS “classique” est le suivant : e´tant donne´
d(x) et s(x), trouver f(x). Le nouvel algorithme repose sur le principe sui-
vant : e´tant donne´ d(x) et supposant la forme analytique de f(x) connue,
retrouver la PSF s(x). f(x) e´tant lui-meˆme inconnu, il faudra conside´rer
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les coefficients ak et ck comme des parame`tres libres et les de´terminer simul-
tane´ment.
Pour une image de N pixels contenant M points sources, nous devons
donc de´terminer N + 3M parame`tres, les valeurs de la PSF en chaque pixel






(di − [s ∗ f ]i)2 + λH(s) (8.10)
ou` di est l’intensite´ de l’image au pixel i, σi est la de´viation standard dans
le meˆme pixel, f est sous la forme 8.9, H(s) est une contrainte de lissage
introduite pour re´gulariser la solution et λ est un parame`tre de Lagrange. La




(si − [g ∗ s]i) (8.11)
ou` si est la valeur de la PSF au pixel i et g est une gaussienne. g et λ
sont ajuste´s de manie`re a` ce que, quand la fonction de me´rite S atteint son






(di − [s ∗ f ]i)2 ' N (8.12)
La solution a un tel proble`me inverse n’est pas unique, et la contrainte
de lissage seule ne garantit pas la convergence vers une solution correcte. En
guise d’exemple, conside´rons une e´toile blende´e avec une autre e´toile plus
faible. La pre´sence de cette dernie`re pourrait eˆtre interpre´te´e comme e´tant
une excroissance au niveau d’une aile de la PSF , et l’algorithme convergerait
vers un minimum local repre´sentant une solution fausse. Pour e´viter de tels
minima locaux, il est proce´de´ de la fac¸on suivante.
La PSF est d’abord approxime´e par une fonction analytique (ge´ne´ralement
une fonction de Moffat), qui est ajuste´e sur les points-source par moindres
carre´s. Cette premie`re approximation de PSF analytique empeˆche la pre´sence
de bosses dans ses ailes. Dans une deuxie`me e´tape, des re´sidus nume´riques
sont ajoute´s a` la PSF , formant le fond de la PSF . Afin d’e´viter la confusion
d’une source non de´tecte´e avec une bosse dans les ailes de la PSF , cette
deuxie`me e´tape se de´roule en plusieurs phases. Les re´sidus nume´riques sont
d’abord ajoute´s au centre de la PSF , puis dans des re´gions de plus en plus
e´loigne´es du centre. Cette de´marche permet de s’assurer que l’algorithme es-
saie d’ajuster les parties centrales de toutes les images stellaires en modifiant
l’intensite´ centrale des sources, et non en cre´ant des bosses dans les ailes,
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vu que les ailes ne sont modifie´es que lorsque les intensite´s centrales sont
correctement ajuste´es.
Dans le cas d’un champ peu encombre´, une e´toile isole´e sert a` obtenir
une premie`re approximation de la PSF , en suivant la proce´dure de´crite ci-
dessus. Cette proce´dure permet de s’assurer que l’e´toile est bien isole´e et que
la PSF de´termine´e constituera une bonne approximation. Cette e´tape est
tre`s rapide vu qu’elle ne ne´cessite qu’une faible portion de l’image totale.
Ensuite, l’image a` traiter est analyse´e, en conside´rant la PSF de´termine´e
sur l’e´toile isole´e comme PSF de de´part. Cette fac¸on de proce´der permet
de gagner du temps, car avoir une approximation plus ou moins correcte de
la PSF permet de se rapprocher substantiellement de la solution. Apre`s un
premier traitement de l’image, il convient d’analyser la carte des re´sidus afin
d’y chercher d’e´ventuelles e´toiles non de´tecte´es et de les introduire dans la
liste des points-sources.
Si le champ est tellement encombre´ qu’il est impossible de trouver la
moindre e´toile isole´e, aucun proble`me majeur ne se pose. Il suffit de laisser
le programme ajuster sa premie`re approximation de la PSF , des intensite´s
ak et des centres des sources ck sur l’image entie`re a` traiter, et puis de le
laisser de´terminer ces parame`tres plus pre´cise´ment. Le temps de traitement
sera augmente´, mais une photome´trie de pre´cision sera ne´anmoins atteinte
au final.
8.3 OGLE-TR-123 : premier re´sultat - adap-
tations ne´cessaires
8.3.1 Introduction
Les deux premie`res saisons du projet OGLE ont permis la de´tection
de plus de 130 objets candidats plane`te [2.115][2.116][2.117]. Parmi ceux-
ci, seuls 5 se sont re´ve´le´s eˆtre de ve´ritables plane`tes, comme nous l’avons
vu dans les sections 6.5 et 6.6 de cette the`se, les autres e´tant des binaires
a` e´clipses. Plusieurs dizaines ont e´te´ caracte´rise´es [2.118][2.119], la majo-
rite´ e´tant constitue´es d’une e´toile primaire de type spectral F, G ou K et
d’une e´toile secondaire de type spectral M. Ces re´sultats ont permis de
de´terminer les rayons d’e´toiles M de diffe´rentes masses. Deux cas parti-
culie`rement inte´ressants sont ceux de OGLE-TR-122 b, l’e´toile de plus pe-
tit rayon mesure´ a` ce jour (R = 0.114 R, M = 0.085 M) [2.120], et de
OGLE-TR-123 b (R = 0.133 R, M = 0.085 M) [2.121]. Ces objets sont
tre`s proches de la limite en masse pour la combustion de l’hydroge`ne, c’est-
a`-dire de la se´paration entre e´toiles et naines brunes, et il est tre`s inte´ressant
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Fig. 8.3 – OGLE-TR-123 : courbe de lumie`re (haut), zoom sur le transit
(bas gauche) et portion du champ observe´ centre´e sur OGLE-TR-123 (bas
droite. Source : site web OGLE : http ://bulge.princeton.edu/∼ogle/.
d’obtenir des contraintes empiriques sur la relation masse-rayon pour des
e´toiles de si petite masse, d’autant que les mode`les the´oriques pre´disent une
e´quation d’e´tat diffe´rente de celle des e´toiles de masse supe´rieure a` 0.1 M.
La Figure 8.3 pre´sente la courbe de lumie`re obtenue par OGLE pour
OGLE-TR-123. Dans leur analyse photome´trique se basant sur des donne´es
V LT/FORS2, Pont et al. [2.121] ont utilise´ la me´thode de re´duction pho-
tome´trique par soustraction d’images [2.122][2.123], obtenant une tre`s bonne
pre´cision sur la courbe de lumie`re du transit, l’e´cart-type sur chaque point
hors transit avoisinant 1.2 mmag (voir Figure 8.4). On peut voir sur cette
courbe de lumie`re l’influence d’une effet syste´matique en fin de nuit, dont
la cause est identifie´e par Pont et al. comme une variation rapide du seeing.
Ces auteurs mentionnent dans leur article avoir aussi essaye´ une me´thode de
re´duction par ajustement de PSF qui se serait re´ve´le´e moins pre´cise.
En combinant les re´sultats de cette re´duction photome´trique et l’analyse
de nouvelles donne´es Doppler obtenues avec le spectrographe HARPS, Pont
et al. ont pu exclure le sce´nario d’un syste`me triple et ont confirme´ la na-
ture du compagnon, soit une e´toile M proche de la limite de combustion de
l’hydroge`ne [2.121].
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Fig. 8.4 – Courbe de lumie`re obtenue pour OGLE-TR-123 sur base des
donne´es V LT/FORS2 par Pont et al. [2.121]. Les symboles ouverts montrent
les mesures individuelles, les symboles ferme´s les moyennes sur 5 points.
8.3.2 Donne´es
F. Pont et ses collaborateurs nous ont permis de disposer des donne´es
V LT/FORS2 utilise´es lors de leur analyse du syste`me OGLE-TR-123 [2.121],
afin de pouvoir estimer le potentiel de la me´thode MCS applique´e a` la
me´thode des transits photome´triques. Il s’agit d’une se´quence continue de
386 poses de 15 secondes dans le filtre Rspecial prises le 30 Mars 2005 (pro-
gramme ID 274.C-5052). Le seeing y varie de 0.5 a` 0.8 secondes d’arc. Ces
images sont de´ja` pre´-re´duites.
8.3.3 Analyse avec MCS - adaptations ne´cessaires
Soustraction du fond de ciel
Nous avons utilise´ le logiciel de photome´trie SExtractor [2.124] pour
retirer le fond de ciel des images.
De´termination des de´calages et fixation des coordonne´es
Nous nous sommes tre`s vite aperc¸us que pour pouvoir traiter les 386
images en un temps re´aliste, des adaptations a` la me´thode MCS e´taient
ne´cessaires. Rappelons que le traitement complet d’une image avec MCS
passe par la de´termination simultane´e de la PSF , des coordonne´es et des
intensite´s des sources, en l’absence d’un fond (ciel, galaxie, etc.). Le temps
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de traitement d’une image de taille moyenne (256×256 pixels) sur laquelle se
trouvent une centaine de points-sources (champ encombre´), sur un ordinateur
moderne (processeur Intel Pentium 4 cadence´ a` ∼ 3 GHz, 512 Mb de RAM),
est de l’ordre de 10 a` 20 heures. Il est clair qu’une me´thode de re´duction
photome´trique doit pouvoir donner un re´sultat dans un de´lai beaucoup plus
raisonnable que 386 x 15 heures, soit ∼ 8 mois !
Partant de la constatation que toutes les images repre´sentent les meˆmes
points-sources et que le but recherche´ est de faire de la photome´trie et non de
l’astrome´trie, nous avons de´cide´ d’utiliser l’image de meilleur seeing afin de
de´terminer les coordonne´es des e´toiles, puis de les fixer lors de l’analyse des
autres images. Sandrine Sohy a modifie´ en conse´quence le programme pour
qu’il puisse ite´rer sur la PSF et les intensite´s, sans changer quoi que ce soit
aux coordonne´es des e´toiles. Afin que la pre´cision finale ne soit pas de´te´riore´e
par l’impre´cision sur les coordonne´es, nous avons e´crit avec Pierre Magain
un programme MIDAS de mesure des de´calages des images par rapport a`
l’image de re´fe´rence. Ce programme recherche le maximum de la corre´lation
croise´e entre les deux images.
Analyse
Apre`s soustraction du ciel et mesure des de´calages, nous avons extrait
une sous-image 256×256 pixels pour chacune des images. Cette sous-image
contient l’e´toile OGLE-TR-123, et nous l’avons choisie de manie`re a` ce
qu’elle contienne un maximum d’e´toiles de re´fe´rence (voir Figure 8.5). On
peut constater sur cette Figure 8.5 que OGLE-TR-123 est blende´e avec une
e´toile plus faible, ce qui repre´sente un cas ide´al pour estimer le potentiel de
MCS en photome´trie de transit.
Apre`s traitement complet de l’image de re´fe´rence, nous avons proce´de´
a` l’analyse de toutes les images, coordonne´es fixe´es. Cette analyse des 386
images a pris ∼ 750 heures CPU.
8.3.4 Re´sultats
Apre`s traitement de toutes les images, nous avons utilise´ les e´toiles de
re´fe´rence les plus stables pour obtenir la courbe de lumie`re pre´sente´e dans
la Figure 8.6. Pour obtenir cette courbe, nous avons utilise´ la somme de la
photome´trie de OGLE-TR-123 et de son e´toile contaminatrice, corrige´e du
rapport des luminosite´s afin d’augmenter la pre´cision. Cinq points ont e´te´
rejete´s, laissant donc un total de 381 points. On peut clairement voir sur
la courbe de lumie`re une pente superpose´e au transit. Cet effet est duˆ a` la
variation de la masse d’air durant la nuit. L’utilisation d’e´toiles de re´fe´rence
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Fig. 8.5 – Sous-image choisie pour l’analyse photome´trique de OGLE-TR-
123. Cette dernie`re est entoure´e d’un cercle vert.
dont la magnitude apparente pre´sente une sensibilite´ diffe´rente a` l’e´paisseur
de l’atmosphe`re traverse´e est la cause de cet effet syste´matique. L’ide´al serait
d’utiliser des e´toiles de re´fe´rence de meˆme type spectral que l’e´toile analyse´e,
mais le temps de calcul ne´cessaire pour la de´convolution par MCS nous a
oblige´ a` utiliser un champ assez petit, et donc laisse´ un choix limite´ d’e´toiles
de re´fe´rence. Nous avons corrige´ la courbe de lumie`re de cet effet en y ap-
pliquant une droite de pente adapte´e. La Figure 8.7 pre´sente cette courbe
corrige´e. La Figure 8.8 pre´sente la meˆme courbe de lumie`re apre`s moyennage
des points par groupes de 5.
Malgre´ les temps de calcul importants et le faible nombre d’e´toiles de
re´fe´rence inhe´rent a` ceux-ci, nous avons obtenu une courbe de lumie`re pre´sen-
tant une bonne pre´cision, l’e´cart-type sur un point hors transit e´tant de 1.22
mmag, alors que le bruit de photons est aux alentours de 1.00 mmag sans
tenir compte du blend.
Le proble`me du temps de calcul est une limitation importante, meˆme au
niveau de la pre´cision finale (nombre d’e´toiles de re´fe´rence). Afin de circon-
venir ce proble`me, nous avons adopte´ une solution qui repose sur la nature
mathe´matique du proble`me de la de´convolution. Nous devons minimiser la
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Fig. 8.6 – Courbe de lumie`re du transit de OGLE-TR-123 obtenue apre`s
re´duction par MCS. Un effet de couleur est clairement visible.
ou` di est l’intensite´ de l’image au pixel i, σi est la de´viation standard dans
le meˆme pixel, s0 est la PSF de de´part, b est la correction nume´rique a`
cette PSF , λ est un parame`tre de Lagrange, M est le nombre de points-
sources, caracte´rise´s par une intensite´ a et des coordonne´es c. Vu que nous
n’ite´rons plus sur les coordonne´es c des sources, la majorite´ du temps de
calcul est de´volu aux ite´rations sur les intensite´s a. Nous savons cependant
que, apre`s correction d’un facteur d’e´chelle pour tenir compte des variations
de transparence de l’air, ces intensite´s varient peu. En les fixant, on peut
ite´rer uniquement sur b, c’est-a`-dire sur la partie nume´rique de la PSF .
Pour un grand nombre de sources, le gain en temps est e´norme. Une fois la
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Fig. 8.7 – Courbe de lumie`re du transit de OGLE-TR-123 obtenue apre`s
re´duction par MCS. La chute de luminosite´ est de 7.93 mmag, et l’e´cart-type
sur un point hors transit est de 1.22 mmag.













Les intensite´s a y interviennent de manie`re line´aire et peuvent donc eˆtre
de´termine´es par une me´thode directe (non ite´rative).
Apre`s quelques tests, il est apparu que la re´solution du syste`me d’e´quations
line´aires 8.14, conduisant a` l’obtention des a, e´tait assez instable si on uti-
lisait une simple me´thode d’inversion. Nous nous sommes alors tourne´s vers
une me´thode adapte´e a` ce type de proble`me, la me´thode SV D (Singular
Value Decomposition, de´composition en valeurs singulie`res) [2.109]. Apre`s
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Fig. 8.8 – Courbe de lumie`re du transit de OGLE-TR-123 obtenue apre`s
re´duction par MCS et moyennage sur 5 points.
imple´mentation, nous avons effectue´ quelques tests et pu constater que 2
cycles (ite´ration sur la PSF -obtention des a) donnaient une pre´cision simi-
laire a` celle obtenue par la me´thode MCS non-modife´e, tout en gagnant un
facteur de 10 a` 30 en temps de calcul.
Nous avons alors utilise´ la version modifie´e du programme pour traiter un
deuxie`me champ 256×256 pixels, et nous avons obtenu la courbe de lumie`re
pre´sente´e dans la Figure 8.9. L’e´cart-type sur un point pour les re´gions hors
transit passe a` 1.04 mmag, soit pratiquement la valeur the´orique (bruit de
photons). Nous avons a` nouveau utilise´ la photome´trie de la somme OGLE-
TR-123 + e´toile contaminatrice, et corrige´ du rapport des luminosite´s. Vu
que nous avons pris pour le premier champ les meˆmes e´toiles de re´fe´rence
que pour la premie`re courbe de lumie`re, nous avons a` nouveau duˆ corriger la
courbe finale d’un effet syste´matique de couleur, moins prononce´ ici.
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Fig. 8.9 – Courbe de lumie`re du transit de OGLE-TR-123 obtenue avec un
plus grand nombre d’e´toiles de re´fe´rence, cela` e´tant rendu possible par le
traitement d’un deuxie`me champ 256×256 pixels par la version modifie´e du
programme.
Nous avons e´galement voulu obtenir la courbe de lumie`re de manie`re
diffe´rente, en utilisant la photome´trie de OGLE-TR-123 seule, sans utiliser
celle de l’e´toile contaminatrice. Nous avons de plus e´crit un programme qui
se´lectionne les e´toiles de re´fe´rence en cherchant a` (1) obtenir la plus petite
dispersion sur la photome´trie hors transit et (2) a` corriger au maximum tout
effet de couleur. Cette proce´dure cherche donc a` obtenir la courbe la moins
de´te´riore´e par les effets syste´matiques, en utilisant la meilleure connaissance a
priori dont nous disposions, a` savoir que le flux hors transit est constant. Elle
ne joue que sur la combinaison d’e´toiles de re´fe´rence utilise´es, afin d’e´viter
de devoir corriger a posteriori la courbe obtenue. La courbe de lumie`re ob-
tenue est repre´sente´e sur la Figure 8.10. On peut y remarquer que la profon-
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Fig. 8.10 – Courbe de lumie`re du transit de OGLE-TR-123 obtenue avec
se´lection automatique des e´toiles de re´fe´rence et en n’utilisant pas la pho-
tome´trie de l’e´toile contaminatrice.
deur du transit est en tre`s bon accord avec celle de la Figure 8.9. L’e´cart-
type par point pour la partie hors transit est de 1.54 mmag. Cette courbe
est donc moins pre´cise, mais son inte´reˆt majeur est qu’elle a e´te´ obtenue
sans correction applique´e apre`s traitement. Elle montre qu’en disposant d’un
nombre suffisant d’e´toiles de re´fe´rence, on peut re´duire fortement les effets
syste´matiques, e´vitant par la` de devoir apporter des corrections se basant sur
des hypothe`ses quant a` la source de ces effets.
8.4 OGLE-TR-132
8.4.1 Introduction
OGLE-TR-132b est une des 5 plane`tes de´tecte´es par le survey OGLE
[2.115][2.116][2.117] (revoir Tableau 7.1). Elle a e´te´ confirme´e par V R [2.125],
mais la combinaison des donne´es photome´triques OGLE et des donne´es Dop-
pler apportait peu de contraintes sur les parame`tres du transit, cela e´tant duˆ
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Fig. 8.11 – OGLE-TR-132 : courbe de lumie`re (haut), zoom sur le transit
(bas gauche) et portion du champ observe´ centre´e sur OGLE-TR-132 (bas
droite. Source : site web OGLE : http ://bulge.princeton.edu/∼ogle/.
a` la faible diffe´rence entre l’amplitude de la chute de luminosite´ (∼ 11 mmag)
et la pre´cision photome´trique moyenne (∼ 7 mmag) des donne´es OGLE. On
peut remarquer sur la Figure 8.11 la faiblesse du signal photome´trique, la
chute de luminosite´ e´tant pratiquement indiscernable a` l’œil. Du fait de la
faible magnitude apparente de l’e´toile (I = 15.72 mag), le signal Doppler
e´tait lui aussi assez faible, et Bouchy et al. [2.125] estime`rent a` 3 % la pro-
babilite´ qu’il soit duˆ a` des fluctuations ale´atoires et non a` la pre´sence d’un
ve´ritable objet.
En 2004, l’acquisition de nouvelles donne´es photome´triques avec le V LT
permit a` Moutou et al. [2.126] de confirmer la nature plane´taire de OGLE-
TR-132b et d’obtenir une estimation pre´cise de sa masse (1.19 ± 0.13 MJ) et
de son rayon (1.13 ± 0.08 RJ). La re´duction fut re´alise´e a` nouveau avec l’al-
gorithme de soustraction d’images [2.122][2.123]. Celui-ci permit d’atteindre
une excellente pre´cision, la dispersion sur la partie avant le transit e´tant de
1.19 mmag (voir Figure 8.12). On peut voir sur cette courbe que les obser-
vations se sont arreˆte´es juste a` la fin du transit. La chute de luminosite´ est
plus faible sur cette courbe de lumie`re que sur la courbe de lumie`re OGLE
(7 mmag contre 11 mmag)
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Fig. 8.12 – Courbe de lumie`re obtenue pour OGLE-TR-132 sur base des
donne´es V LT/FORS2 par Moutou et al. [2.126]. La courbe de lumie`re
supe´rieure est la courbe de re´fe´rence obtenue a` partir de la photome´trie de 20
e´toiles dans le champ, par laquelle la courbe de OGLE-TR-132 a e´te´ corrige´e
pour re´duire les effets syste´matiques. Cette courbe de re´fe´rence a e´te´ de´cale´e
de 0.005 par soucis de visibilite´.
8.4.2 Donne´es
Nous avons pu disposer de ces donne´es V LT , soit 281 poses (15-20 s)
dans le filtre Rspecial prises avec la came´ra FORS2 du V LT/UT4 le 24 Mai
2004 (programme 273.C-5017B). Nous avons e´galement obtenu de F.Pont et
collaborateurs 272 poses (60 s) prises le 19 avril 2005 avec la came´ra SUSI2
du NTT (La Silla) dans le filtre R (programme 075.C-0462A). Le fait de
pouvoir disposer de donne´es de sources diffe´rentes nous a permis de tester
la stabilite´ des re´sultats obtenus apre`s re´duction par MCS et l’influence de
l’instrument et de la re´solution des images sur la pre´cision finale.
8.4.3 Analyse avec MCS
Nous n’avons pas apporte´ de nouveau de´veloppement a` notre me´thode de
re´duction pour obtenir la photome´trie de OGLE-TR-132. Signalons ne´an-
moins que, contrairement au cas de OGLE-TR-123, nous disposions de beau-
coup plus d’e´toiles de re´fe´rence. Nous avons a` nouveau traite´ deux champs
256×256 pixels, le premier contenant l’e´toile a` analyser ainsi que d’autres
e´toiles, le deuxie`me de nombreuses e´toiles de re´fe´rence supple´mentaires. Lors
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de l’utilisation de notre proce´dure automatique de choix des e´toiles de re´fe´ren-
ce, nous n’avons pas pu introduire de crite`re sur le flux apre`s le transit, vu
que les observations se sont arrete´es avant. Notre seule crite`re impose´ a` l’al-
gorithme e´tait donc de se´lectionner les e´toiles de re´fe´rence qui minimisent la
dispersion et maximisent la constance du flux dans la re´gion avant le transit.
Bien que OGLE-TR-132 soit blende´e avec une autre e´toile plus faible sur les
images, nous n’avons pas utilise´ la photome´trie groupe´e de ces deux e´toiles,
corrige´e par le rapport des luminosite´s, pour obtenir nos courbes de lumie`re




Nous avons obtenu, en gardant 276 poses sur 281, la courbe de lumie`re
pre´sente´e dans la Figure 8.13. La dispersion sur la partie avant transit est
de 1.33 mmag, la dispersion the´orique donne´e par le bruit de photons e´tant
de 1.04 mmag [2.126]. Si l’on compare cette courbe avec celle obtenue par
Moutou et al., on constate que notre dispersion est un peu plus haute (1.19
mmag pour Moutou et al.). Pour la re´duire, nous aurions pu proce´der de
la meˆme fac¸on que pour OGLE-TR-123, c’est-a`-dire en n’imposant pas la
constance du flux hors transit, puis corriger notre courbe de lumie`re par une
droite de faible pente. Le proble`me ici est que nous n’avons pas la partie
apre`s le transit, si bien que cette fac¸on de proce´der aurait pu diminuer la
dispersion mais aussi modifier la profondeur ou la forme du transit, ce qui
n’est bien suˆr pas souhaitable.
La comparaison avec la courbe pre´sente´e par Moutou et al. [2.126] montre
une diffe´rence bien plus inquie´tante pour l’obtention de parame`tres stellaires
et plane´taires pre´cis. La chute de luminosite´ que nous obtenons est d’environ
11 mmag, similaire a` celle obtenue dans les donne´es OGLE, tandis que celle
obtenue par Moutou et al. est d’environ 7 mmag. N’ayant pas d’expe´rience
pratique avec la me´thode de re´duction par diffe´rence d’images, nous n’avons
pas d’explication a` cet e´cart, mais il me´rite certainement d’eˆtre investigue´.
Donne´es NTT/SUSI2
Nous avons obtenu, en gardant 270 poses sur 272, la courbe de lumie`re
pre´sente´e dans la Figure 8.14. La dispersion pour la partie hors transit est
de 2.0 mmag. La dispersion minimale pre´vue par le bruit de photon est de
∼ 1.3 mmag.
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Fig. 8.13 – Courbe de lumie`re obtenue pour OGLE-TR-132 sur base des
donne´es V LT/FORS2. La chute de flux vaut ∼ 11 mmag, l’e´cart-type sur
un point hors transit vaut ∼ 1.3 mmag.
L’e´cart entre la pre´cision maximale the´orique donne´e par le bruit de pho-
ton et notre valeur mesure´e est plus grand que dans le cas des donne´es V LT .
Cela pourrait eˆtre duˆ a` deux effets lie´s au fait que le seeing est plus e´leve´ a`
La Silla : (1) une augmentation de la perte en SN due aux e´toiles contami-
natrices, non seulement pour l’e´toile analyse´e mais aussi pour les e´toiles de
re´fe´rence, et (2) une diminution de la pre´cision de la de´termination du ciel
par SExtractor.
On remarque que les valeurs de la profondeur du transit pour les donne´es
V LT et NTT sont tout a` fait en accord. Pour mieux s’en convaincre, il suffit
de regarder la Figure 8.15, qui montre une superposition des deux courbes
de lumie`re.
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Fig. 8.14 – Courbe de lumie`re obtenue pour OGLE-TR-132 sur base des
donne´es NTT/SUSI2. La chute de flux vaut ∼ 11 mmag, l’e´cart-type sur
un point hors transit vaut ∼ 2.0 mmag.
8.5 Conclusions et perspectives
Nous jugeons nos re´sultats acquis pour OGLE-TR-123 et OGLE-TR-
132 comme tre`s encourageants. Ils de´montrent que la me´thode MCS est
un outil adapte´ a` la re´duction photome´trique d’images d’e´toiles dans un
champ encombre´. Le fait que cette me´thode permette d’obtenir une re´solution
supe´rieure a` celle des images de de´part donne aussi un gros avantage pour
la discrimination de blends potentiels, point crucial pour la recherche d’exo-
plane`tes par transit. De plus, la me´thode ne ne´cessite pas une connaissance
pre´cise de la PSF , celle-ci e´tant de´termine´e en meˆme temps que l’astrome´trie
et la photome´trie, ce qui repre´sente un e´norme avantage pour la photome´trie
de champs encombre´s. Il nous semble d’ailleurs que MCS pourrait eˆtre ap-
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Fig. 8.15 – Superposition des courbes de lumie`re V LT/FORS2 (cercles
pleins) et NTT/SUSI2 (cercles vides) obtenues pour OGLE-TR-132.
plique´e avec succe`s a` des objets appartenant a` des champs plus encombre´s que
ceux que nous avons traite´s. Des donne´es issues de programme de de´tection
d’exoplane`tes par la me´thode des microlentilles gravitationnelles seraient
ide´ales pour tester cela.
L’expe´rience pratique nous a permis d’entrevoir quelques pistes pour ac-
croˆıtre la pre´cision photome´trique et la vitesse de la me´thode :
– Le logiciel SExtractor fonctionne tre`s bien pour la soustraction du fond
de ciel dans des champs peu encombre´s. Dans le cas de re´gions assez
denses en e´toiles, nous avons pu constater que la qualite´ de la soustrac-
tion du fond de ciel laissait a` de´sirer, du moins quand on conside`re le
niveau de pre´cision que nous cherchons a` atteindre en photome´trie de
transit plane´taire. Nous pensons qu’il serait pre´fe´rable de laisser le fond
de ciel dans les images et de le mode´liser par une fonction assez lisse
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(e.g. un polynoˆme de faible degre´) sur laquelle le programme ite´rerait
en meˆme temps que sur les parame`tres stellaires et sur la PSF . Nous
de´veloppons actuellement avec Pierre Magain et Sandrine Sohy cette
ide´e.
– MCS utilise lors de de´termination de la PSF un crite`re de lissage glo-
bal parame´trise´ par un scalaire fixe. Cela entraˆıne la pre´sence concomi-
tante de re´gions sous- et sur-ajuste´es au sein de la PSF . Cela constitue
une source d’impre´cision que nous voudrions e´liminer en de´finissant un
crite`re de lissage local, permettant d’obtenir un lissage adapte´ a` chaque
pixel. Nous e´tudions e´galement cet aspect.
– Afin d’augmenter la vitesse de traitement, Pierre Magain a propose´
de ne plus utiliser des pas sur les parame`tres dont la valeur est fixe´e
a priori, mais bien d’utiliser la valeur de la de´rive´e pour calculer la
valeur du pas a` adopter. Quelques tests effectue´s sugge`rent que cette
ide´e pourrait de´boucher sur un gain substantiel en temps de calcul [P.
Magain, communication prive´e]. Cette piste sera e´galement explore´e.
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I=21
Sub-spectral type LMSS 
Fig. C.1 – Spectral subtypes distribution of LMSS for 4 limiting magnitudes
(15, 17, 19 and 21) in the I band. An extinction coefficient AV =0.7 mag/kpc
and a maximum distance DL=4300 pc are used (see text).
Erratum Une erreur est survenue lors de l’e´laboration des Figures 2 et 3
de l’article. Cette erreur n’entaˆche pas nos re´sultats ni nos conclusions, mais
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Fig. C.2 – Same Figure as Fig. C.1, but in the K–band. The proportion of





Publications et diffusion du
travail de recherche
Articles dans un journal a` comite´ de lecture
1. Abundance Analysis of targets for the COROT/MONS asteroseismo-
logy missions. II. Abundance analysis of the COROT main targets,
Bruntt H., Bikmaev I. F., Catala C., Solano E., Gillon M., Magain P.,
Van’t Veer-Menneret C., Stu¨tz C., Weiss W. W., Ballereau D., Bouret
J. C., Charpinet S., Hua T., Katz D., Liginie`res F., and Lueftinger T.,
2004, A&A, 425, 683-695
2. On the potential of extrasolar planet transit surveys, Gillon M., Cour-
bin F., Magain P., and Borguet B., 2005, A&A, 442, 731-744
3. High precision determination of the atmospheric parameters and abun-
dances of the COROT main targets, Gillon M., and Magain P., 2006,
A&A, accepted, astro-ph/0511099
4. A deconvolution-based algorithm for crowded field photometry with unk-
nown Point Spread Function, Magain P., Courbin F., Sohy S., Gillon
M., and Letawe G., submitted to A&A
Posters
1. Determination of the atmospheric parameters of the COROT main tar-
gets with APASS, Gillon M., and Magain P., COROT Week 7, Dec
14-17, 2004, Granada-Spain
2. The Influence of Blends on the Potential of Extrasolar Planets Transit
Surveys, Gillon M., Magain P., and Courbin F., 2005, Protostars and
Planets V, Proceedings of the Conference held October 24-28, 2005, in
Hilton Waikoloa Village, Hawai’i. LPI Contribution No. 1286., p.8151
121
Communications orales
1. Results of the HD 43587 detailed analysis exercise, Magain P., and Gil-
lon M., 2002, COROT Week n˚3, December 4-7, 2002, Liege-Belgium
2. Progress report in detailed analysis of the Corot seismology main tar-
gets, Gillon M. and Magain P., 2003, COROT Week n˚4, June 3-6,
2003, Marseille-France
3. On the potential of extrasolar planet transit surveys, Gillon M., Cour-
bin F., Magain P., and Borguet B., 2005, Joint European and National
Astronomy Meeting 5, “Distant Worlds”, July 4-7, 2005, Liege, Belgium
4. A STEP : An Antartica Search for Transiting Extrasolar Planets, Fres-
sin F., Guillot T., Bouchy F., Erikson A., Gay J., Gillon M., Le´ger A.,
Moutou C., Pont F., 2005, IAUC 2000, Direct Imaging of Exoplanets :
Science & Techniques, October 3-7, 2005, Nice, France
Articles de vulgarisation
1. Les exoplane`tes, de nouveaux mondes, Gillon M., 2004, Science et
Culture, 388
2. Les exoplane`tes, de nouveaux mondes, Gillon M., 2004, Bulletin de la
Socie´te´ Royale des Sciences de Lie`ge, Vol. 73, 1, pp. 43-59
122
Table des figures
2.1 Diagramme log A - largeur e´quivalente pour une vitesse de
microturbulence trop faible. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 20
2.2 Diagramme log A - largeur e´quivalente pour une vitesse de
microturbulence trop e´leve´e. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 20
2.3 Diagramme log A - largeur e´quivalente pour une vitesse de
microturbulence correcte. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 21
5.1 2M 1207 et son compagnon. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 38
6.1 Ge´ome´trie d’un transit plane´taire. . . . . . . . . . . . . . . . . 46
6.2 Diagramme she´matique montrant l’influence de l’inclinaison
sur la courbe de lumie`re d’un transit plane´taire. . . . . . . . . 47
6.3 De´finition sche´matique des deux parame`tres tT et tF d’une
courbe de lumie`re de transit. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 49
6.4 Courbes de lumie`re the´oriques d’un transit plane´taire pour
diffe´rentes longueurs d’onde. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 50
6.5 Comparaison de courbes de lumie`re the´oriques d’un transit
plane´taire et d’une binaire a` e´clipses rasantes. . . . . . . . . . 55
6.6 Effet de la pre´sence d’une troisie`me e´toile superpose´e (blende´e)
sur la courbe de lumie`re d’une binaire a` e´clipses. . . . . . . . . 56
7.1 Repre´sentation des 3 cas possibles lors de l’utilisation d’un
algorithme de de´tection de sources ponctuelles sur deux e´toiles
blende´es. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 63
7.2 Distribution de probabilite´ pour les rayons des telluriques mas-
sives. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 73
7.3 Distribution de probabilite´ pour les rayons des plane`tes ge´antes. 74
8.1 OGLE-TR-56 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 90
8.2 De´convolution d’une image simule´e avec diffe´rents algorithmes. 94
8.3 OGLE-TR-123 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 97
123
8.4 Courbe de lumie`re obtenue pour OGLE-TR-123 sur base des
donne´es V LT/FORS2 par Pont et al. [2.121] . . . . . . . . . 98
8.5 Sous-image choisie pour l’analyse photome´trique de OGLE-
TR-123. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 100
8.6 Courbe de lumie`re du transit de OGLE-TR-123 obtenue apre`s
re´duction par MCS et avant correction de l’effet de couleur. . 101
8.7 Courbe de lumie`re du transit de OGLE-TR-123 obtenue apre`s
re´duction par MCS . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 102
8.8 Courbe de lumie`re du transit de OGLE-TR-123 apre`s moyen-
nage sur 5 points. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 103
8.9 Courbe de lumie`re du transit de OGLE-TR-123 obtenue avec
un plus grand nombre d’e´toiles de re´fe´rence. . . . . . . . . . . 104
8.10 Courbe de lumie`re du transit de OGLE-TR-123 obtenue avec
se´lection automatique des e´toiles de re´fe´rence . . . . . . . . . . 105
8.11 OGLE-TR-132 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 106
8.12 Courbe de lumie`re obtenue pour OGLE-TR-132 sur base des
donne´es V LT/FORS2 par Moutou et al. [2.126] . . . . . . . 107
8.13 Courbe de lumie`re obtenue pour OGLE-TR-132 sur base des
donne´es V LT/FORS2. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 109
8.14 Courbe de lumie`re obtenue pour OGLE-TR-132 sur base des
donne´es NTT/SUSI2. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 110
8.15 Superposition des courbes de lumie`re V LT/FORS2 etNTT/SUSI2
obtenues pour OGLE-TR-132. . . . . . . . . . . . . . . . . . . 111
C.1 Spectral subtypes distribution of LMSS for 4 limiting magni-
tudes, in the I band. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 118
C.2 Spectral subtypes distribution of LMSS for 4 limiting magni-
tudes, in the K band. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 119
124
Liste des tableaux
1.1 Liste pre´liminaire des e´toiles cibles primaires de la mission
CoRoT . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 14
5.1 Compagnons de faible masse de´couverts par imagerie directe. . 39
6.1 Exoplane`tes de´tecte´es ou confirme´es par transit . . . . . . . . 52
7.1 Re´sultats obtenus pour CoRoT . . . . . . . . . . . . . . . . . . 76
7.2 Re´sultats obtenus pour KEPLER. . . . . . . . . . . . . . . . 77
7.3 Re´sultats obtenus pour KEPLER observant depuis Paranal. . 78
7.4 Rapports signal–sur–bruit par exposition pour KEPLER ob-
servant depuis Paranal, avec et tenir compte du bruit de scin-
tillation. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 79
7.5 Re´sultats obtenus pour une campagne de 4 ans avec V ISTA–
vis, sans de´focalisation. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 80
7.6 Re´sultats obtenus pour une campagne de 4 ans avec V ISTA–
vis, avec une de´focalisation a` 2 secondes d’arc. . . . . . . . . . 82
7.7 Re´sultats obtenus pour une campagne de 4 ans avec V ISTA–
vis, avec une de´focalisation a` 4 secondes d’arc. . . . . . . . . . 83
7.8 Re´sultats obtenus pour une campagne de 4 ans avec V ISTA–
vis depuis le Dome C,avec une de´focalisation a` 2 secondes d’arc. 84




[1.1] Baglin A., Auvergne M., Catala C., Michel E., and the CoRoT Team,
2001, Proceedings of the SOHO 10/GONG 2000 Workshop, Ed. A. Wilson,
P. L. Palle´, ESA SP-464, 395
[1.2] Baglin A., Auvergne M., Barge P., Buey J.-T., Catala C., Michel E.,
Weiss W., and the CoRoT Team, 2002, Proceedings of the First Eddington
Workshop, F. Favata, I. W. Roxburgh & D. Galadi eds., ESA SP-485, 17
[1.3] Baglin A., 2002, JENAM Proceedings, Porto
[1.4] Baglin A., 2003, Adv. Space Res., 31, 319
[1.5] Gilliland R. L. & Brown T. M., 1992, Astronomical Society of the Pacific
Publications (ISSN 0004-6280), vol. 104, n˚677, 582-591
[1.6] Gilliland R. L., Brown T. M. et al., 1993, Astron. J., vol. 106, 2441
[1.7] Walker G., Matthews J., et al., 2003, Publications of The Astronomical
Society of The Pacific, 115, 1023
[1.8] Borde´ P., Rouan, D., Le´ger, A., 2003, A&A, 405, 1137
[1.9] Mayor M. & Queloz D., 1995, Nature, 378, 355
[1.10] Baglin A., Deleuil M., Michel E., Catala C., 2004, Preliminary list of
candidate targets, COROT.LESIA.04.47
[1.11] Kurucz R. L., 1993, CD-ROM 13, SAO
[1.12] Kurucz R. L., 1970, SAO Spec. Rep. N◦ 39
[1.13] Kurucz R. L., 1992, IAU Symp. 149, ed. B. Barbuy & A. Renzini,
Luwer, Dordrecht, 225
[1.14] Renzini A., 1987, A&A, 188, 49
[1.15] Heiter U., Kupka F., van’t Veer-Menneret C., Barban C., Weiss W.
W., Goupil M.-J., Schmidt W., Katz D., Garrido R., 2002, A&A, 392, 619
[1.16] Nendwich J., Nesvacil N., Heiter U., Kupka F., 2003, Modelling of
Stellars Atmospheres, IAU Symp., Vol. 210, Piskunov, Weiss & Gray eds.
[1.17] Nendwich J.,Heiter U., Kupka F., Weiss W. W., 2004, CoAst 144
127
[1.18] Canuto F., Goldman I., Mazzitelli I., 1996, ApJ, 473, 550
[1.19] Holweger H. & Mu¨ller E. A., 1974, Solar Physics 39, 19
[1.20] Solano E., et al., 2005, AJ, 129, 1, 547
[1.21] Delbouille L., Roland G., Neven L., 1973, Universite´ de Lie`ge
[1.22] Grey D., 1976, The observation and analysis of stellar photospheres,
John Willey & Sons, Inc.
[1.23] Anstee S. D. & O’Mara B. J., 1995, MNRAS, 276, 859
[1.24] Anstee S. D., O’Mara B. J., Ross J. E., 1997, MNRAS, 284, 202
[1.25] Barklem P. S. & O’Mara B. J., 2000, MNRAS, 311, 535
[1.26] Magain P. & Zhao G., 1996, A&A, 305, 245
[1.27] Kupka F., Piskunov N. E., Ryabchikov T. A., Stempels H. C., Weiss
W. W., 1999, A&AS, 138, 119
[1.28] Piskunov N. E., Kupka F., Ryabchikov T. A., Weiss W. W., Jeffery
C. S., 1995, A&AS, 112, 525
[1.29] Ryabchikov T. A., Piskunov N. E., Stempels H. C., Weiss W. W. 1999,
Proc. of the 6th International Colloqium on Atomic Spectra and Oscillator
Strengths, Victoria BC, Canada, 1998, Physica Scripta T83, 162
[1.30] Kurucz R. L., 1998, http ://kurucz.harvard.edu/
[1.31] Bruntt H., et al., 2004, A&A, 425, 683
[1.32] Gillon M. & Magain P., 2006, A&A, accepted, astro-ph/0511099
[2.1] Van de Kamp, P., Astron. J., 1963, 68, 515
[2.2] Van de Kamp, P., Astron. J., 1969, 74, 757
[2.3] Gatewood G. & Eichhorn H., 1973, AJ, 78, 769
[2.4] Wolszczan A. & Frail D. A., 1992, Nature, 355, 145
[2.5] Peale S. J., 1993, AJ, 105, 1562
[2.6] Mayor M. & Queloz D., 1995, Nature, 378, 355
[2.7] Marcy G. W. & Butler R. P., 1995, American Astronomical Society,
187th AAS Meeting,#70.04 ; Bulletin of the American Astronomical So-
ciety, 27, 1379
[2.8] Marcy G. W. & Butler R. P., 1996, ApJ, 464, 147
[2.9] Butler R. P. & Marcy G. W., 1996, ApJ, 464, 153
[2.10] Perryman M. A. C., 2000, Rep. prog. Phys., 63, 1209
[2.11] Chauvin G., et al., 2005, A&A, 425, L29
[2.12] Anon, 2005, The Messenger, 120, 25
128
[2.13] Neuhau¨ser, et al., 2005, A&A, 345, L13
[2.14] Chauvin G., et al., 2005, A&A, 438, L29
[2.15] Beichman C. A., 1996, A road map for the exploration of neighbouring
planetary systems (ExNPS), Technical Report 96-22, JPL
[2.16] Beichman C. A., 1998, Terrestrial Planet Finder : the search for life-
bearing planets around other stars, Proc. SPIE, 3350, 719
[2.17] Le´ger A., et al., 1993, Proposal to the ESA ’Horizon 2000 Plus’ plan-
ning process The Darwin Mission Concept
[2.18] Le´ger A., 1996, Astrophys. Space. Sci., 241, 135
[2.19] Le´ger A., 1998, in Planets outside the Solar System : Theory and Ob-
servations, NATO-ASI, ed J M Mariotti and D Alloin (Dordrecht : Klu-
wer), pp 397-412
[2.20] Mariotti J. M., Le´ger A., Mennesson B., Ollivier M., 1997, in Astro-
nomical and Biochemical Origins and the Search for Life in the Universe,
IAU Coll. 161, ed C B Cosmovici, S Bowyer and D Werthimer (Capri :
Editrice Compositori) pp 229-311
[2.21] Mennesson B. & Mariotti J. M., 1997, Icarus, 128, 202
[2.22] Fridlund C. V. M., 2000, in Darwin and Astronomy, ESA SP-451, ed
B. Schu¨rmann (Noordwijk : ESA), 11
[2.23] Mayor M., et al., 2003, The Messenger, 114,20
[2.24] Jorrisen A., Mayor M., Udry S., 2001, A&A, 379, 992
[2.25] Colavita M. M. & Shao M., 1994, Astrophys. Space Sci.,212, 385
[2.26] Colavita M. M, et al., 1998, Proc. SPIE, 3350, 776
[2.27] Mariotti J. M., et al., 1998, Proc. SPIE, 3350, 800
[2.28] Benedict G. F. et al., 2002, ApJL, 581, 115
[2.29] Perryman M. A. C., et al., 1996, A&A, 310, L21
[2.30] Zucker S.& Mazeh T., 2000, A&A, 531, L67
[2.31] Mazeh T., Zucker S., Torre A. D., van Leeuwen F., 1999, ApJ, 522,
L149
[2.32] Boden A., Unwin S., Shao M., 1997,Venice 97, ESA SP-402, ed M A
C Perryman and P L Bernacca (Noordwijk : ESA), 789
[2.33] Danner R. & Unwin S., 1999, SIM : Taking the Measure of the Universe
(Washington DC : NASA/JPL)
[2.34] Mignard F., 1999, Harmonizing Cosmic Distance Scales in a Post-
Hipparcos Era, ASP Conf. Ser. 167, ed D Egret and A Heck (San Fransisco :
ASP), 44
129
[2.35] Gilmore G., et al., 2000, in UV, Optical and IR Space Telescopes and
Instruments, ed J B Brekinridge and P Jakobsen, Proc. SPIE, 4013
[2.36] Lattanzi M. G., Spagna A., Sozzetti A., Casertano S., 2000, MNRAS,
317, 211
[2.37] Wolszczan A. , 1994, Science, 264, 538
[2.38] Wolszczan A. , 1994, Astrophys. Space Sci., 212, 67
[2.39] Arzoumanian et al., 1996,Pulsars : Problems and Progress, ASP Conf.
Ser. 105, ed S. Johnston, M. A. Walker and M. Bailes (San Fransisco,
ASP), 525
[2.40] Einstein A., 1915, Sitzungsber. preuss. Akad. Wiss., 47, 831
[2.41] Einstein A., 1936, Science, 84, 506
[2.42] Aubourg et al., 1993, Nature, 365, 623
[2.43] Udalski A., et al., 1993, Acta astron., 43, 289
[2.44] Alcock et al., 1993, Nature, 365, 621
[2.45] Alard C., 1996, Astrophysical Applications of Gravitational Lensing,
IAU Symp. 173, ed C. J. Kochaneck and J. N. Hewitt (Dordrecht : Kluwer),
215
[2.46] Muraki Y., et al., 1999, Prog. Theor. Phys. Suppl., 133, 233
[2.47] Albrow et al., 1996, Astrophysical Applications of Gravitational Len-
sing, IAU Symp. 173, ed C. J. Kochaneck and J. N. Hewitt (Dordrecht :
Kluwer), 227
[2.48] Bont I., et al., 2004, ApJ, 606, L155
[2.49] Udalski A., et al., 2005, ApJ. Letters, 628, L109
[2.50] Beaulieu J.-Ph., et al., 2006, Nature, 439, 437
[2.51] Sackett, P. D., 1999, in Planets outside the Solar System : Theory and
Observations (NATO–ASI), eds J. M. Mariotti and D’Alloin (Dordrecht :
Kluwer), 189
[2.52] Malle´n–Ornelas,G., et al., 2003, ApJ, 582, 1123
[2.53] Lawrence J. S., et al., 2004, Nature, 431, 278
[2.54] Fressin F., et al., 2005, Dome C Astronomy and Astrophysics Meeting,
eds. M. Guillard, F. Casoli and F. Paletou, EAS Publications Series, 14,
309
[2.55] Seager S. & Malle´n-Ornelas G., 2003, ApJ, 585, 1038
[2.56] Charbonneau D., Brown T. M., Latham D. W., Mayor M., 2000, ApJ,
529, L45
130
[2.57] Henry G. W., Marcy G. W., Butler R. P., Vogt S. S., 2000, ApJ, 529,
L41
[2.58] Jha S., et al., 2000, ApJ, 540, 45
[2.59] Deeg H. J., Garrido R., Claret A., 2001, NewA, 6-2, 51
[2.60] Brown T. M., et al., 2001, ApJ, 552, 699
[2.61] Cody A. M. & Sasselov D. D., 2002, ApJ, 569, 451
[2.62] Bodenheimer P., Lin D. N. C., Mardling R. A., 2001, ApJ, 548, 466
[2.63] Bodenheimer P., Laughlin G., Lin D. N. C., 2003, ApJ, 592, 555
[2.64] Guillot T. & Showman A. P., 2002, A&A, 385, 156
[2.65] Burrows A., Sudarsky D., Hubbard W. B., 2003, ApJ, 594, 545
[2.66] Bareffe I. et al., 2003, A&A, 402, 701
[2.67] Seager S. & Sasselov D. D., 2000, ApJ, 537, 916
[2.68] Charbonneau D., et al., 2002, ApJ, 568, 377
[2.69] Vidal-Madjar et al., 2003, Nature, 422, 143
[2.70] Liang M-C., et al., 2003, ApJ, 596, 247
[2.71] Deming et al., 2005, Nature, 434, 740
[2.72] Konacki,M., Torres, G., Jha, S., Sasselov, D. D., 2003, Nature, 421,
507
[2.73] Konacki,M., Torres, G., Sasselov, D. D., Jha, S., 2003, ApJ., 597, 1076
[2.74] Udry S., et al., 2003, A&A, 407, 679
[2.75] Bouchy F. et al., 2004, A&A, 421, L13
[2.76] Pont F. et al., 2004, A&A, 426, L15
[2.77] Konacki M. et al., 2005, ApJ, 624, 372
[2.78] Alonso R. et al., 2004, ApJ. Letters, 613, L153
[2.79] Sato B. et al., 2005, ApJ, 633, 465
[2.80] Bouchy F. et al., 2005, A&A, 444, L15
[2.81] Guillot T., 2005, The interiors Of Giant Planets : Models and Outs-
tanding Questions, Annual Review of Earth and Planetary Sciences, 33,
493
[2.82] Koch, D., et al., 1998, SPIE Conference 3356, Space Telescope and
Instruments V, 599
[2.83] Schneider, J., 2000, in VLT Opening Ceremony Symposium, eds F.
Paresce, (Berlin : Springer)
131
[2.84] Gillon M. et al., 2005, A&A, 442, 731
[2.85] Pont F., 2005, proceedings of the meeting ”Tenth anniversary of 51Peg
b - status and prospects of hot Jupiter studies” at OHP, France, 22-26
August 2005
[2.86] Tamuz O., Mazek T., Zucker S., 2005, MNRAS, 356, 1466
[2.87] Steston P. B., 1987, PASP, 99, 191
[2.88] Robin A. C., Reyle´ C., Derrie`re S., Picaud S., 2003, A&A, 409, 523
[2.89] Borde´ P., Rouan, D., Le´ger, A. 2003, A&A, 405, 1137
[2.90] Borde´, P., 2003, Ph.D. Thesis, Ecole doctorale Astronomie & Astro-
physique d’Ile-de-France, Observatoire de Paris, Universite´ Pierre et Marie
Curie
[2.91] Gilliland R. L. & Brown T. M., 1992, Astronomical Society of the
Pacific Publications (ISSN 0004-6280), vol. 104, n˚677, 582-591
[2.92] Gilliland R. L., Brown T. M. et al., 1993, Astron. J., vol. 106, 2441
[2.93] Le´ger A., et al., 2004, Icarus, 169-2, 469
[2.94] Kuchner M. J., 2003, ApJ, 596, 105
[2.95] Bodenheimer P. & Pollack J. B., 1986, Icarus, 67, 391
[2.96] Baraffe I., et al., 2004, A&A, 419, 13
[2.97] Lammer H., et al., 2003, ApJ, 598, 121
[2.98] Mazeh T., Zucker S., Pont F., 2005, MNRAS, 356, 955
[2.99] Gould A. et al., 2006, Acta Astronomica, submitted, astro-ph/0601001
[2.100] Udalski A., et al., 2002, Acta astron., 52, 1
[2.101] Udalski A., et al., 2002, Acta astron., 52, 115
[2.102] Udalski A., et al., 2004, Acta astron., 54, 313
[2.103] Magain P., Courbin F. & Sohy S., 1998, ApJ, 494, 472
[2.104] Narayan, R., & Nityananda, R., 1986, ARA&A, 24, 127
[2.105] Skilling, J. & Bryan, R. K., 1984, MNRAS, 211, 111
[2.106] Richardson, W. H. J., 1972, Opt. Soc. Am., 62, 55
[2.107] Lucy, L., 1974, AJ, 79, 745
[2.108] Shannon, C. J., 1949, Proc. IRE, 37, 10
[2.109] Press, W. H., Flannery, B. P., Teukolsky, S. A., & Vetterling, W. T.,
1989, Numerical Recipes (Cambridge : Cambridge Univ. Press)
[2.110] Courbin F., Magain P., Keeton C.R., Kochanek C.S., Vanderriest C.,
Jaunsen A.O., Hjorth J., 1997, A&A, 324, L1
132
[2.111] Courbin F., Lidman C., Frye B.L., Magain P., Broadhurst T.J., Pahre
M.A., Djorgovski S.G., 1998, ApJ, 499, 119
[2.112] Jablonka P., Courbin F., Meylan G., Sarajedini A., Bridges T.J.,
Magain P., 2000, A&A, 359, 131
[2.113] Courbin F., Meylan G., Kneib J.-P., Lidman C., 2000, ApJ, 575, 95
[2.114] Magain P., Courbin F., Sohy S., Gillon M. & Letawe G., submitted
to A&A
[2.115] Udalski A., et al., 2002, Acta astron., 52, 1
[2.116] Udalski A., et al., 2002, Acta astron., 52, 115
[2.117] Udalski A., et al., 2004, Acta astron., 54, 313
[2.118] Bouchy F., et al., 2005, A&A, 431, 1105
[2.119] Pont F., et al., 2005, A&A, 438, 1123
[2.120] Pont F., et al., 2005, A&A, 433, L21
[2.121] Pont F., et al., 2006, A&A preprint doi
http ://dx.doi.org/10.1051/20053692
[2.122] Alar C., 2000, A&AS, 144, 363
[2.123] Alar C. & Lupton R. H., 1998, ApJ, 503, 325
[2.124] Bertin E. & Arnouts S., 1996, A&AS, 117, 393
[2.125] Bouchy F., et al., 2004, A&A, 421, L13
[2.126] Moutou C., et al., 2004, A&A, 424, L31
133
